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C apitulo 1
Introduccion
Las estrellas que cambian de magnitud se denominan variables. Las primeras 
variacion.es en el brillo de las estrellas fueron detectadas en Europa a finales del siglo 
XVI, cuando exploto la supernova de Tycho Brahe (1572) y se observé en 1956 la 
variacion regular de la luz de la estreUa o Ceti (Mira). Estri et ameute hablando, 
todas las estrellas son variables: las variaciones en luminosidad est an conectadas 
con cambios evolutivos normales que ocurren en un perfodo del orden de 10®-10® 
anos. También, las estrellas que se pueden considerar constantes, como el Sol, son 
variables cuando se observan a longitudes de onda extremas (rayos X por ejemplo) 
o con una gran precision (por ejemplo oscilaciones solares). En consecuencia, la 
deünicion de variable deberâ ser restringida atendiendo a dos criterios: primero, la 
variabilidad debe ocurrir en un perfodo de décadas como mucho y, segundo, una 
estrella se considerara variable dependiendo de la precision con la que podamos 
medir sus cambios de brillo. Asf, por ejemplo, una estrella analoga a la solar que 
en principio se supone imita su comportamiento podrfa ser considerada no variable, 
mientras que el Sol se podrà considerar variable al ser posible detectar sus variaciones 
de brillo.
Dentro del grupo de las variables, el subgrupo llamado variables puisantes se 
deüne como el formado por aquellas estrellas con movimientos dinàmicos, periodicos 
y de gran escala que pueden hacer que la estrella se mueva en fase como un todo 
(pulsacion radial) o que diferentes partes de la estrella se muevan en distintas fases 
(pulsacion no radial). Las primeras estrellas puisantes que se descubrieron fueron 
7] Aql por Pigott en 1784 y S Cep por Goodricke algunos anos mas tarde, ambas
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clasificadas posteriormente como Cefeidas. Sin embargo, fue necesario esperar hasta 
el comienzo de este siglo para tener una explicacion fisica del comportamiento de 
estas estrellas (Eddington, 1918a, b).
Desde 1930 se han identificado en la vecindad solar aproximadamente doscien- 
tas variables con periodos de pulsacion mas cortos que ~0 ‘^ .25. Historicamente, la 
estrella 6 Scuti fue la primera citada por Smith en 1955 en su lista de vaHables 
Cefeidas enanas de periodos cortos. Sin embargo, Eggen (1956) fue el primero en 
sugerir que existia una clase de variables, distinta de RR Lyrae cerca de la Secuencia 
Principal con tipos espectrales A y F, constituyendo la extension natural de \B.franja 
de inestabilidad, la cual se define como aquella region del diagrama H-R en donde 
se localizan las variables puisantes. La franja de inestabilidad fue primeramente 
descubierta para las Cefeidas extendiéndose consecutivamente hacia luminosidades 
mis bajas con el descubrimiento de nuevos tipos de variables como RR Lyr, 6 Scuti 
o ZZ Ceti. Los estudios de Eggen (1956) sobre las curvas de luz de S Del y p Pup 
mostraron importantes caracteristicas de este grupo de variables:
• Las amplitudes son tipicamente del orden de unas centésimas de magnitud, 
aunque también existen 6 Scuti de amplitud mayor.
• Mientras algunas estrellas, como p Pup, tienen curvas de luz estables, otras, 
como 8 Del, mues t ran cambios notables en su curva de luz de un ci cio a otro.
• Los periodos son siempre mas cortos que 0.3 dias.
La mayoria de las estrellas 8 Scuti son de Poblacion I con altas abundan­
cias metalicas (es decir, [Fe/H]>-0.3) y pequenas velocidades espaciales (es decir, 
U '^V ~W ~0 km s“ ,^ donde U esta dirigida hacia fuera del centro galactico, V esta 
en la direccion de la rotacion galâctica, y W esta hacia el Polo Norte Galactico, 
depués de corregir del movimiento del Sol con respecto al Sistema Local de Reposo 
(en inglés. Local Standard o f Rest).
En la Figura 1.1 se muestra un histograma de la distribucion de las estrellas 
8 Set de acuerdo con su amplitud AV (Rodriguez et al, 1994). La mayoria present an 
una amplitud muy pequena con un valor ti'pico de 0^.02. El numéro de variables 
de baja amplitud aumenta casi exponencialmente cuando la amplitud disminuye, 
sugiriendo que muchas de las estrellas aparentemente no variables en la franja de
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inestabilidad varian pero con amplitudes indétectables. Algunas otras relaciones 
interesantes entre los diferentes paràrametros de las 6 Set se pueden encontrar en 
Rodriguez et a l (1994).
En el pasado, aquellas estrellas con variaciones de amplitud en su curva de 
luz mayores que ~0.30 se han denominado Cefeidas enanas (Smith, 1955), estrellas 
Al Vel (Bessel, 1969) y estrellas RRs (Kukarkin et a l, 1969). La distincion entre 
las S Set de baja amplitud y las Cefeidas enanas ha sido el tem a de varias inves- 
tigaciones (p.ej., McNamara y Feltz, 1978; Breger, 1980; WolfF, 1983; McNamara, 
1985; Fernley et a l, 1987). La mayoria de estas estrellas son similares a las estrellas 
S Set de baja amplitud en casi todos los aspectos. Sin embargo, el hecho de que la 
mayoria de las estrellas de tipo A en el estado temprano post-Secuencia Principal de 
evolucion sean o no variables o variables de muy pequena amplitud (AV~0.01 mag), 
hizo pensar a algunos autores que las Cefeidas enanas, con sus grandes amplitudes, 
deberian presentar ciertas peculiaridades. Fernley et a l (1987) encontraron dificul- 
tades al ajustar las observaciones con modelos de evolucion estelar . Estos autores 
propusieron un modelo en el que las Cefeidas enanas son objetos evolucionados 
representando quizàs una rama sub-horizontal, lo que explicaria las grandes ampli­
tudes y los cambios en los cocientes entre periodos encontrados para estas estrellas. 
No obstante, el modelo fallo al utilizar trazas evolutivas de las estrellas post-flash de 
helio ya que las Cefeidas enanas estarian situadas fuera de la franja de inestabilidad. 
Actualmente, es ampliamente aceptada por la mayoria de los autores la explicacion 
estandar de que son simplemente estrellas 6 Set de Poblacion I con grandes ampli­
tudes. En este trabajo, nos referiremos a ellas simplemente como 8 Scuti de gran 
amplitud.
Aunque la mayoria de las estrellas 8 Scuti muestran caracteristicas similares 
a las de la Poblacion I, hay un numéro de 8 Scuti de gran amplitud, junto con un 
pequeno numéro de variables de baja amplitud, que son astrofi'sicamente diferentes 
de las variables normales 8 Set de Poblacion I. Se denominan estrellas S X  Phe y 
muestran caracteristicas de Poblacion II (es decir, abundancias metalicas bajas y 
velocidades espaciales altas), pero mas as anormalmente grandes y edades jovenes. 
Diferentes estudios (p. ej., Jorgensen y Hansen, 1984; Nemec, 1988; Eggen e Iben, 
1989; Nemec y Mateo, 1990) han llevado a incluir a las variables SX  Phe dentro de 
la categoria de blue stragglers. Las caracteristicas principales de este grupo seràn
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estudiadas en la Seccion 1.7.
Una vez que se descubre un nuevo tipo de estrellas, se conoce su posicion 
en el diagrama H-R y se establecen sus propiedades fisicas con un numéro de 
paramètres comunes, el siguiente paso es descubrir tantas estrellas como sea posi­
ble. Las primeras campanas dedicadas a descubir nuevas 8 Scuti fueron realizadas 
por Danziger y Dickens (1967) y Breger (1969). En ellas se descubrio la existencia 
de estrellas 8 Scuti en cumules (como, por ejemplo, las Hyades) lo que sugirio que 
este tipo de pulsacion era un fenomeno bast ante comùn. En los ultimes anos se ha 
logrado un enorme progreso desde el punto de vista observacional. La mejora en 
las técnicas de observaciôn y en el analisis de las mismas ha permitido descubrir 
estrellas 8 Scuti con amplitudes muy pequenas y que habfan sido consideradas como 
no variables con anterioridad (Rodriguez et al., 1994), La incidencia de variables 
8 Scuti en cumules galâcticos ha sido estudiada por Breger (1975) y Slovak (1978). 
En general, la incidencia de variabilidad en cumules es similar a la encontrada en 
estrellas de campe, este es, aproximadamente un 36% de las estrellas observadas son 
variables 8 Scuti détectables (Horan, 1979). Igualmente, la frecuencia de variabili­
dad parece ser independiente de la edad del cumule con tal de que sea lo bastante 
joven como para que la franja de inestabilidad se encuentre suficientemente poblada.
En los ultimes anos se han publicado diferentes estudios monograficos sobre 
las estreUas 8 Scuti (p. ej., Breger, 1979; Eggen, 1979; WolfF, 1983) asf como una 
gran cantidad de articules entre los que, como los mas générales, podemos citar 
Shibahashi (1987), Kurtz (1987), Breger (1989; 1990), Kurtz (1991) y Rodrfguez et 
al. (1994). También cabe destacar la serie de articules escritos en la pasada década 
por Tsvetkov (1985a, b; 1986a, b; 1988; 1989; 1990; 1993a, b) y Tsvetkov y Petrova 
(1993).
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N
1 0 0
50 __
somple==299 stars
Figura 1.1
Distribucion de estrellas 6 Scuti segun su variacion en amplitud AK 
(Rodrfguez et al., 1994).
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1.1 E strellas de t ip o  esp ectra l A
Antes de estudiar aquellos paramètres que caracterizan la pulsacion de las 
estrellas 8 Scuti y puesto que un gran numéro de ellas son de tipo espectral A, cite- 
mos algunas caracteristicas de este grupo, que aparecen resumidas en Wolff (1983), 
Segun este autor, la masa ti'pica de una estrella AO es de ~2.5Mq y de ^1.5M@ 
para una A9, con unos radios entre 2.1 y 1.5 R q. La velocidad de rotacion promedio 
es [v sen t]%120 km s“ .^ Se han realizado, sin exito, diferentes estudios encamina- 
dos a encontrar evidencias de rotacion diferencial en estrellas de tipo espectral A. 
Igualmente, no se han encontrado evidencias de la existencia de campos magneticos 
intensos en estrellas normales de tipo espectral A, estando por el contrario présentes 
en estreUas pertenecientes al Uamado subgrupo de estreUas magneticas Ap.
Tal y como Wolff (1983) senala, se podria pensar que las estreUas de tipo espec­
tral A constituyen la categoria mas simple en la clasiffcacion estelar: no tienen anchas 
capas de conveccion, esto es, el transporte de energia se Ueva a cabo, practicamente 
en su totaUdad, por radiacion, el hidrogeno es la principal fuente de opacidad, la 
rotacion es moderada y aqueUos factores que podrian haber impedido la utilizacion 
de modelos de equiUbrio termodinamico, como la presencia de lineas de emision, 
ensanchamiento debido a turbulencia, variabiUdad irregular y de perfodo corto, son 
indétectables o mucho menos évidentes que en el resto de las categorias estelares. 
Sin embargo, las observaciones muestran lo contrario. De hecho, dos de cada diez es­
treUas A observadas presentan anomalfas que pueden ser identiffcadas en espectros 
de baja resolucion, aumentando esta proporcion cueindo se trabaja con espectros 
de alta resolucion (Cowley et al., 1969). Las estreUas de tipo espectral A con pe- 
cuUaridades en sus espectros se clasiffcan en distintos subgrupos atendiendo a sus 
caracteristicas: Ap , A Boo, 8 Del... Dos de estos subgrupos [Am y 8 Delphini) 
seràn estudiados con mas detaUe en el siguiente apartado.
Por otro lado, incluso las estreUas de tipo espectral A catalogadas como nor­
males distan mucho de formar un grupo homogéneo. Asf por ejemplo, diferentes 
investigaciones han demostrado que estas estreUas presentan un considerable rango 
de abundancias. Sadakane (1981) estudio seis estreUas normales A calculando un 
factor 2 en la dispersion en abundancias de algunos elementos. HiU et al. (1993) 
determinaron las abundancia.s de 18 elementos de seis estreUas de tipo espectral A
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con Kneas estrechas encontrando una variacion en la abundancia de hierro en un 
rango de aproximadamente 0.7 dex con correlacion entre las variaciones en abun­
dancias de hierro y las variaciones en abundancia para la mayoria de los elementos 
excepto el helio, que présenta una subabundancia aproximadamente constante con 
respecto al Sol, y el carbono, que muestra una anticorrelacion con el hierro. Re­
sultados similares pueden encontrarse en Adelman y Philip (1992) y Lemke (1989; 
1990).
Citemos a continuacion las caracteristicas mas importantes de dos de los sub­
grupos de estrellas A peculiares citados con anterioridad.
1.1.1 Estrellas metalicas Am
Forman el grupo mas numeroso de estrellas peculiares de tipo espectral A. Las 
estrellas metalicas A (las Am y sus complement arias marginales, las Ami) constituyen 
al menos el 15% de todas las estrellas A cerca de la Secuencia Principal (Smith, 1971) 
con un màximo de «50% alrededor del tipo espectral A8 (Smith, 1973). Esta clase 
fue definida en un principio como la formada por aquellas estrellas en las que la Ifnea 
K de Ca II es considerablemente mas débil de lo que se esperaria al compararla con 
las restantes hneas espectrales (Titus y Morgan, 1940; Roman et al., 1948). Conti 
(1970a, b) propuso una définicion alternativa: "... El fenomeno Am esta présenté en 
estrellas que tienen una subabundancia aparente de Ca (y/o Sc) y/o sobreabundan- 
cia aparente de los elementos del grupo del hierro y de los elementos pesados”. Esta 
ultima formulacion extiende esta clase desde estrellas A tardias y F hasta incluir 
también estrellas A tempranas. Otra caracteristica importante de las estrellas Am 
es que todas parecen pertenecer a sistemas binarios cercanos lo que origina fuertes 
interacciones debido a las fuerzas de marea. Estas fuerzas de marea producen un 
efecto de frenado en la velocidad de rotacion hasta que el perfodo de rotacion y 
el perfodo orbital coincidan, lo que explicaria el hecho de que todas las estrellas 
Am presenten velocidades rotacionales bajas. Un trabajo fundamental sobre este 
aspecto de las estrellas Am fue llevado a cabo por Abt (1961; 1965). En distintas 
campanas de observaciôn tanto de estreUas A ’’normales” como de Am’> encontre 
que 22 de 25 estreUas Am en su muestra eran binarias espectroscopicas con periodos 
menores que 100 dfas, y que solo 17 de 55 estreUas normales en el mismo rango 
de tipos espectrales eran miembros de sistemas binarios espectroscopicos y, ademàs.
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ninguna de ellas con un periodo menor de 100 dfas. No obstante, otros autores 
han propuesto argumentes en contra de la hipotesis de que todas las estrellas 
y ninguna de las normales de tipo espectral A sean miembros de sistemas binarios 
cercanos. Batten (1967) critico el trabajo de Abt argumentando que de la muestra 
de 25 estrellas Am y solo se habfan establecido claramente variaciones de la veloci­
dad radial para 17 de ellas. Conti y Barker (1973) examinaron cinco estrellas en el 
cumulo de Coma encontrando que solo 2 de 5 estrellas Am presentan variaciones en 
la velocidad radial. No obstante, la muestra es demasiado pequena para cualquier 
analisis estadfstico puesto que cualquier àngulo de inclinacion desfavorable puede 
impedir la observaciôn de variaciones en la velocidad radial.
Puesto que las estrellas Am son estrellas pertenecientes a la Secuencia Principal 
que se encuentran quemando hidrogeno en sus nucleos, la composicion peculiar que 
muestran no puede ser debida a ningun proceso nuclear. Watson (1970), Michaud 
(1970) y Smith (1971) fueron los primeros en intentar expli car la composicion 
qufmica anormal de estas estrellas recurriendo a procesos de difusion radiativa. Pos­
teriormente, distintos investigadores han extendido estas ideas ( e.g., Vauclair y Vau- 
clair, 1982; van’t Veer-Menneret, Coupry y Burkhart, 1985). Segun esta teoria, las 
deficiencias de C, Ca, Sc y otros elementos resultan del ajuste gravitacional, mien­
tras que las sobreabundancias de los elementos pesados son causadas por presion 
radiativa selectiva. Esta presion en exceso transporta determinadas especies hacia 
la parte superior de la atmosfera concentràndolas en la fotosfera. La razon de que 
los procesos de difusion existan en estrellas Am y no en estrellas A normales se debe 
a que la difusion solamente aparece si no hay procesos de mezcla que lo impidan. Se 
sabe que las estrellas que rotan ràpidamente no se encuentran en equilibrio estàtico 
, sino que en ellas se desarroUan corrientes lentas, las Uamadas corrientes de Edding­
ton, las cuales transportan material hacia el exterior de la fotosfera en las regiones 
polares y hacia el interior en la region ecuatorial, mezclando el material estelar e 
impidiendo, por tanto, el desarroUo de los procesos de difusion.
Igualmente, la teorfa de la difusion permite explicar la ausencia de pulsacion 
en estrellas Am clàsicas (Baglin, 1972; Breger, 1972): en una atmosfera estable, el 
helio tiende a hundirse debido a la gravedad, la cual no se équilibra con la presion 
de radiacion. El contenido del helio en la zona de ionizacion del He II, que es el 
mecanismo fundamental para la pulsacion (Seccion 1.2), puede reducirse hasta el
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punto que la estrella llegue a ser estable. Posteriormente, otros autores (Cox et 
a l, 1979; Saez et al., 1981) han defendido la idea de que la coexistencia de pul­
sacion y metalicidad, sugerida por el analisis de algunas observaciones de estrellas 
Am marginales, puede explicarse dentro del marco del modelo de difusion. Segun 
estos autores, si el ajuste gravitacional reduce el contenido de helio en la atmosfera 
estelar a Y<0.18, entonces la capa de conveccion del He II desaparece permitiendo 
la aparicion de las caracteristicas metalicas propias de las estrellas Am- El helio 
residual, no obstante, es suficiente para dar lugar a la pulsacion. En un trabajo re- 
ciente, Wonnacott et al. (1994) estudiaron un conjunto de nueve estrellas en las que, 
segun investigaciones preliminares, coexistian metalicidad y pulsacion. Sin embargo, 
tras un analisis detaUado, se observé que très de ellas mostraban caracteristicas de 
estrellas Ap siendo los campos magnéticos propios de este tipo de estrellas respon­
sables de metalicidades anémalas; dos presentaban abundancias normales, en una 
de ellas no se observé la existencia de pulsacién mientras que las très restantes no 
muestran unos resultados concluyentes.
1.1.2 Estrellas 6 Delphini
Distintos analisis de abundancia (Faraggiana et al., 1971; Stickland, 1972; 
Burkhart et al., 1980; van’t Veer-Menneret et al., 1985) han demostrado que existen 
estrellas en la Secuencia Principal con caracteristicas de estrellas Am- Estas estrellas 
se denominan S Delphini y se definen como estrellas subgigantes y gigantes cuyas 
anomalfas en abundancia son comparables a las de las estrellas Am clàsicas excepto 
en las abundancias de Ca y Sc, donde la deficiencia es menor o incluso nula (Jaschek 
et al., 1987). Diversos estudios fotométricos han mostrado que las estrellas S Delphini 
pueden ser también variables fotométricas, aunque la variabilidad no es un requisito 
para pertenecer a esta clase (Garrido et al., 1980). Algunos autores han propuesto 
la hipétesis de que estas estrellas pueden ser consideradas como descendientes de las 
estrellas Am (Kurtz, 1978). Sin embargo, este planteamiento présenta el problema 
de cémo explicar el cambio en la composicién qufmica para Ca y Sc. La teoria de la 
difusién también proporciona una explicacién a este fenémeno; Michaud et al. (1976) 
afirmaron que la abundancia de calcio en la superificie es muy sensible a la posicién 
de la zona convectiva, la cual depende en gran medida de la temperatura y del estado 
evolutivo de la estrella. Puesto que la zona convectiva sufre alteraciones durante la
10____ Capitulo 1_______________________________________________________
evolucion estelar, la abundancia de calcio suffira igualmente modificaciones.
Hauck (1986) realize un estudio de 132 estrellas gigantes de tipos espectrales 
A-F a partir de sus propiedades en el sistema fotométrico de Ginebra, encontrando 
que el 36% de las estrellas en la muestra présenta un valor elevado del indice Amg, 
lo que se traduce en una alta metalicidad. Este autor demostro también que no 
existen en la muestra observada gigantes con temperaturas inferiores a 6500 K y 
que presenten una metalicidad elevada. Este limite observacional concuerda con 
el limite teorico propuesto por Vauclair y Vauclair (1982): segun estos autores, 
los procesos de difusion no tienen lugar en gigantes por debajo de esta temperatura 
puesto que para ellas el tiempo de difusion seria mayor que el tiempo de vida estelar.
Bert bet (1992) examino la relacion entre la abundancia de calcio y el estado 
evolutivo de las estrellas Am en très cumulos estelares. Tomando la magnitud V 
como un parâmetro evolutivo asumiendo que en un cumulo todas las estreUas tienen 
la misma edad, el autor encontre una correlacion entre la abundancia de calcio y la 
magnitud V, demostrando que la deficiencia es menor para las estreUas mas evolu- 
cionadas. Este resultado esta de acuerdo con Bert bet (1990a) quien demostro que 
las estreUas 8 Delphini no muestran deficiencia de calcio. Si esta hipotesis es cierta, 
supondrfa que el numéro de sistemas binarios entre las estreUas 8 Delphini deberia 
ser el mismo que entre las estreUas Am clàsicas (el 95% segun Berthet, 1992). Sin 
embargo, segun este mismo autor, esta cuestion permanece todavia abierta debido 
al reducido numéro de estreUas 8 Delphini conocidas.
1.2 L ocalizacion  de las estre lla s 6 Scuti en  e l d iagram a
H -R
La Figura 1.2 muestra la posicion en el diagrama H-R de todas las estreUas 
8 Scuti con fotometrfa uvby/9 conocida (Rodriguez et a l, 1994). Los valores de 
y {b-y)o se calcularon para cada estreUa siguiendo el método descrito en Lopez de 
Coca et a l (1990). En esta Figura se représenta igualmente la Secuencia Principal de 
Edad Cero (que Uamaremos ZAMS a continuacion) (PhiUp y Egret, 1980) asf como 
los Umites observacionales de la franja de inestabilidad. El borde rojo (también 
denominado borde frio, que aparece a valores de (6 — y)o menores) es el mismo que 
el descrito en Breger (1979) mientras que el borde azul (o borde caUente, que aparece
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a valores de {b — y)o mayores) se encuentra desplazado hacia temperaturas mayores 
(aproximadamente 100 K) con respecto al adoptado en Breger (1979). Son cuatro 
las estrellas que han sugerido este desplazamiento: HD 16439, HD 19729, HD 90386 
y HD 153747, las cuales aparecen representadas por cuadrados. Igualmente, très 
variables SX  Phe (SX  Phe, BL Cam y KZ Hya) se represent an con circulos. Hay 
que senalar que la calibracion de My en el sistema uvby^ no puede aplicarse a estas 
estrellas, obteniéndose sus valores de Nemec y Mateo (1990). Por otro lado, se 
puede observar que cinco estrellas aparecen mas alla del limite rojo de la franja de 
inestabilidad. Se ha demostrado que una de ellas, HD 1097, es una estrella Am y, 
por tanto, no puisa, mientras que las restantes, HD 37819, HD 129494, HD 188136 y 
HD 195961 son estrellas S Del (Rodrfguez et al., 1994). Kurtz (1979b) demostro que 
el fndice 6ci es inadecuado para las estrellas 6 Del, proponiendo que estas estrellas 
poseen temperaturas y luminosidades mas altas que las calculadas a partir de los 
indicés fotométricos lo que situarfa a estas cuatro estrellas dentro de la franja de 
inestabilidad (Kurtz 1979a; 1980; 1981).
Otros autores han senalado igualmente la existencia de variables 6 Scuti en 
el limite rojo de la franja de inestabilidad que parecen constituir una clase ho- 
mogénea y cuyo comportamiento no se ha explicado satisfactoriamente por el mo­
mento. Krisciunas (1993) resumio las investigaciones realizadas sobre très estrellas 
de este grupo: 9 Aur, HD 96008 y HD 164615. Todas ellas se caracterizan por 
mostrar largos periodos (p.e., 0.31 dfas para HD 96008), por lo que no es posible 
atribuir su comportamiento a pulsacion en el modo fundamental o en sus armonicos, 
los cuales darian lugar a periodos de pulsacion mas cortos. Lo mismo sucede con 
los modos p no radiales, que producen periodos incluso mas cortos que los del modo 
radial fundamental. No obstante, los modos g no radiales originan periodos mas 
largos, por lo que podrian constituir una posible explicacion (ver Seccion 1.3 para 
la définicion de los modos p y g). Mantegazza et al. (1994) anadieron dos nuevas 
estrellas a este grupo (HD 224638 y HD 224945) y senalaron una posible modu- 
lacion debido a manchas fotosféricas como hipotesis a tener en cuenta junto con 
la anteriomente citada de los modos g no radiales. Handler (1994) descubrio un 
nuevo miembro de este grupo, GM Com, con la peculiaridad de estar situado sor- 
prendentemente lejos de la franja de inestabilidad ((6 — j/)o =  0.265 y =3.40). 
El hecho de pertenecer al cumulo de Coma, junto con no poseer una abundancia
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metâlica extremadamente alta (8mi =  -0.008), hace que los valores calculados de 
y (l> ~  y)o se encuentren fuera de toda duda. Este autor cuestiono la hipotesis 
de los modos g no radiales para explicar el comportamiento de GM Com, sehalando 
que, por su peculiar posicion en el diagrama H-R, el mecanismo n (que explicaremos 
a continuacion) no es lo suficientemente importante como para producir pulsacion, 
apuntando la segunda hipotesis (modulacion debido a manchas) como mas adecuada 
para esta estrella.
Por otro lado, cuatro estrellas aparecen mas alla del borde azul de la franja de 
inestabilidad. Todas ellas se caracterizan por ser variables de muy pequena amplitud 
(Rodrfguez et al., 1994). La extension del If mite azul de la franja de inestabili­
dad hacia valores cada vez mas calientes ha sido estudiada por diversos autores: 
Schutt (1991; 1993) sugirio la existencia de variabilidad en HD 12389, una estrella 
de tipo espectral AO. Kuschnig et al. (1990) postularon igualmente la existencia de 
variabilidad en la estrella E T  And de tipo espectred B9.
El hecho de que las estrellas 8 Set presenten tipos espectrales A-F (que se 
corresponde con un rango de temperaturas efectivas 8500 K>T^y/>6500 K) y mag­
nitudes bolométricas absolutaa 0.0”’<M „<3”'.0 (correspondiendo al rango de lumi­
nosidades 5<L/L@<80) sugiere que son estrellcis de 1.5-2.5 iW© en la ZAMS en 
una fase evolutiva post-Secuencia Principal en la que estân quemando la capa de 
hidrogeno. Puesto que los parâmetros que definen una estrella 8 Scuti no dependen 
de caracteristicas espectroscopicas, cualquier estrella perteneciente a los subgrupos 
citados en la Seccion 1.1 puede ser una estrella 8 Scuti. La Figura 1.3 ilustra la inci­
dencia de variabilidad entre las estrellas de tipo espectral A normales. La incidencia 
de variabilidad en estrellas de tipo espectral A con espectros anomalos se resume 
en la Figura 1.4. Cerca de la Secuencia Principal hay una exclusion compléta entre 
pulsacion y metalicidad. No obstante, en esta Figura se puede observar la existen­
cia de dos estrellas Am marginales cerca de la Secuencia Principal que presentan 
variabilidad de baja amplitud. En las gigantes y subgigantes, la coexistencia de 
pulsacion y metalicidad es bastante comun (Seccion 1.1.2).
La existencia de la franja de inestabilidad esta relacionada con una carac- 
terfstica estructural propia de las estrellas con una cierta temperatura superficial 
y luminosidad que permiten la aparicion del llamado mecanismo k en la zona de 
ionizacion de helio. El tratamiento teorico de la pulsacion en la region de la franja
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de inestabilidad donde se localizan las estrellas 6 Scuti fue estudiado por Petersen 
(1975) y, posteriormente, por SteUingwerf (1979). Una explicacion esquemâtica y 
altamente simplificada de los complejos procesos fisicos que tienen lugar es la que 
signe (WolfF, 1983; Belmonte, 1989):
Durante la fase de maxima compresion, la atmosfera estelar se calienta. Sin 
embargo, en la zona de ionizacion de He II, la energia producida en dicha compresion 
no produce un aumento de la temperatura, sino que es absorbida en el proceso de 
ionizacion de He II a He III. Por otro lado, dos mecanismos impiden el flujo de 
radiacion hacia la superficie estelar. Por un lado, la luminosidad no aumenta al 
permanecer la tem peratura practicamente constante. Por otro lado, la opacidad 
es mayor debido al gran numéro de electrones extra originados en el proceso de 
ionizacion. Este proceso se invierte una vez que el He II se encuentra ionizado en 
su mayor parte puesto que, mientras que el He II es altamente opaco a la radiacion 
ultravioleta (A<229 A) caracteristica de temperaturas de ~50000 K propias de la 
region de ionizacion, el He III es transparente a la misma. Una vez que la radiacion 
ultravioleta puede fluir libremente a través de la zona de ionizacion, la estrella se 
expande, la tem peratura y la presion disminuyen y el He III se recombina con un 
electron para formar He II. El proceso de expansion se ralentiza hasta el punto de 
que se invierte, empezando una nueva compresion de la estrella y con ella un nuevo 
ci cio de pulsacion.
Puesto que todas las estrellas poseen zonas de ionizacion, deberân existir cier­
tas condiciones especfflcas para que unas estrellas pulsen y otras no. Dichas condi- 
ciones vienen dadas por los limites de la franja de inestabilidad: el borde rojo de 
la franja de inestabilidad marea el limite a partir del cual las estrellas poseen la 
zona de ionizacion del He II a tal profundidad que la presion de radiacion no es 
suficiente para elevar las capas situadas sobre dicha zona de ionizacion. Igualmente, 
en este borde rojo, la conveccion juega un papel fundamental en la inhibicion de la 
pulsacion. Por su parte, el borde azul limita la région del diagrama H-R a partir de 
la cual el peso de las capas situadas sobre la zona de ionizacion es insuflciente para 
forzar la compresion.
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Figura 1.2
Localizacion de las estrellas 6 Scuti en el diagreuna H-R. Las lineas discontinuas indican 
los bordes de la franja de inestabilidad. El borde rojo (frio) aparece para valores de {b — y)o 
menores mientras que el borde azul (caliente) se muestra para valores de (6 — y)o mayores 
(Rodriguez et a/., 1994).
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Incidencia de variabilidad en estrellas de tipos A-F "normales”. Se observa que en la franja 
de inestabilidad se encuentran tanto estreUas no variables como variables. Se supone que 
las estreUas catalogadas como no variables presentan variabüidad por debajo de los limites 
détectables (Wolff, 1983).
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Incidencia de variabilidad entre las estrellas de tipos A -F  con peculiaridades en sus espec- 
tros. Se observa que las estrellas Am no pulsan mientras que, por el contrario, la pulsaciôr 
es un fenômeno comùn entre las estrellas Am marginales y las S D el (WolfF, 1983).
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1.3 Teorfa de osc ilac ion es este lares
1.3.1 Introduccion
En la descrip cion del est ado fi'sico de una estrella es necesario conocer algunos 
paramétrés tales como la luminosidad, masa y radio. Con estos paramétrés se 
pueden construir modelos teoricos para obtener la densidad, temperatura y presion, 
entre otras magnitudes, en funcion del radio estelar. La eficiencia de estos modelos 
solamente se puede comprobar mediante los valores de estas magnitudes en la fo- 
tosfera estelar cuyo espesor viene a ser 1/1000 del radio total. La cuestion que se 
plantea, por tanto, es saber si existen otreis magnitudes observables que proporcionen 
informacion de la estructura interna de la estrella.
Se sabe que cuando una estructura en equilibrio es excitada al suministrarle 
una cierta cantidad de energia, tal estructura empieza a oscilar. En el caso de las 
estrellas, las oscilaciones se entienden como movimientos de expansion y contraccion 
que pueden afectar o a la estrella entera o a una parte de la estructura estelar. 
Estas oscilaciones producen variaciones en el flujo de energia emitido por la estrella, 
en la temperatura superficial y en la velocidad de expansion y contraccion de las 
capas externas de la estrella. Son tres los parametros que definen una oscilacion: 
la frecuencia (numéro de oscilaciones por uni dad de tiempo y que depende de la 
naturaleza del objeto excitado), la ampHtud (separacion maxima de la posicion de 
equilibrio) y la fase (que proporciona informacion sobre el estado de la onda en un 
momento dado).
1.3.2 Modos de oscilacion
Una onda puede, bajo ciertas condiciones, sufrir reflexiones en dos capas de la 
estrella, interfiriendo consigo misma y dando lugar a ondas estacionarias confinadas 
en la cavidad résonante. En general, la onda despues de la segunda reflexion no se 
encontrara en fase con la onda inicial puesto que la distancia entre las dos reflexiones 
no se correspondera con un numéro entero de longitudes de onda y la onda interferirâ 
destructivamente consigo misma. Sin embargo, del mismo modo existiran ondas con 
longitudes de onda tales que interferiran constructivamente. Estas ondas se llaman 
m odos de oscilacion o simplemente m odos. Para una cierta cavidad existen, en
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principio, infinitas longitudes de onda que satisfacen la condicion de modo las cuales 
vienen dadas por la ecuacion:
A = 2 X W i n  (1.1)
siendo W  el espesor de la cavidad y n un entero. Las resonancias producidas 
por los modos de oscilacion se detectan en la superficie como desplazamientos cfclicos 
de las regiones. Estos desplazamientos se pueden escribir, para un modo dado y en 
un sistema de coordenadas esféricas, como (Unno et oA, 1989):
A r(r, 0, t) = A ,{ [(r(r)} T ^  +  +  d Y r a ^ j  sin (1.2)
donde a,., son los vectores directores unitarios en cada direccion, son
las funciones propias de los desplazamientos en la direccion radial y horizontal, 
respectivamente, 6 es la colatitud, ip es el ângulo de azimut, w es la frecuencia 
angular y ( es el tiempo. Debido a la fait a de resolucion espacial cuando se observa 
una estrella, el unico modo claramente detectable es el modo radial, el cual produce 
variaciones en la componente radial de la velocidad de la siguiente forma (Unno et 
al, 1989):
A(r,6!,y,,() =  %.,z(r,()}^-(^,y,,t) (1.3)
donde
Yi'^{0,(p,t) = P[^{cos0)cos{m(p — 2Tut) (1.4)
son los armonicos esféricos de grado Z y i/ es la frecuencia asociada al modo de 
oscilacion. De las ecuaciones (1.2), (1.3) y (1.4) se deduce que un modo se caracteriza 
por tres numéros enteros: n , 1, m; n indica el numéro de nodos (ceros o regiones 
que no se apart an de su posicion de equlibrio) en el desplazamiento radial desde 
el centro de la estrella a la superficie. Cuando n=0, el modo se denomina modo 
fundamental, si n = l  primer armonico, si n=2 segundo armonico... El numéro 1, que 
toma valores 0,l,2 ,...,n  informa sobre el numéro de regiones que no sufren ninguna 
modificacion en la superficie estelar (Hneas nodales). El numéro m , con valores entre 
- l y +1, indica el numéro de nodos en el ecuador. El modo n=0, 1=0 se llama modo 
fundamental radial y se encuentra relacionado con el periodo fundamental II con el 
que las estrellas se expanden y contraen alternativamente como un todo y que viene 
dado por la siguiente ecuacion:
m / p & y ' '  =  Q (1-5)
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donde p y Pq son las densidades promedio de la estrella y del Sol respectivamente y 
Q es la constante de pulsacion (Cox, 1980).
En el interior estelar, se pueden distingtdr très tipos de fuerzas: el gradiente de 
presion, la gravedad y la fuerza magnética. Dependiendo de si estas fuerzas actuan 
de forma individual o simultaneamente, se producirân diferentes tipos de respuesta 
oscilatoria. En general, los modos se denomina m odos acùsticos (m odos p) 
cuando la fuerza restauradora es la presion, m odos g rav ita to rio s  (m odos g) si 
es la gravedad la que actua y ondas de Alfven si es la fuerza magnética.
Los m odos p se caracterizan porque sus frecuencias se encuentran entre la 
frecuencia de corte acustica (mas alla de la cual la onda no se reflejaria en la super­
ficie) y la frecuencia de B runt-Vaisala que corresponde a la frecuencia maxima con 
que una burbuja de gas oscila adiabâticamente en el interior estelar. Los modos p 
aumentan su frecuencia con n y 1 y se propagan casi verticalmente en la direccion 
radial de la estrella. Para un mismo numéro radial n, los modos oscilan en capas 
cada vez mas externas de la estrella a medida que 1 aumenta(Belmonte et a i, 1990) 
(Figura 1.5).
Por el contrario, los modos g vibran casi horizontalmente, esto es, perpendic­
ular a la direccion radial con frecuencias que decrecen a medida que n aumenta. En 
las estrellas en equilibrio hidrodinâmico, estos modos estàn confinados en el niicleo, 
desapareciendo pràcticamente en la zona de convecccion, lo que dificulta enorme- 
mente su deteccion al llegar a la superficie con amplitudes muy bajas (Belmonte et 
ai, 1990).
Una caracteristica basica que identifica el espectro de frecuencias de una es­
trella es que los modos p se encuentran equiespaciados en frecuencia. Para éstos, 
la diferencia entre las frecuencias de dos modos con igual 1 y valores consecutivos 
de n (n, n-(-l) es constante. Por otra parte, dos modos con valores de n consec­
utivos y que difieran en 2 en el valor de 1 (n, l-}-2 y n-f-1, 1) tendràn frecuencias 
muy proximas en su espectro, con un comportamiento similar desde la superficie 
hasta los puntos donde son reflejados. Por lo tanto, la diferencia, muy pequena 
aunque medible en algunos casos, ofrece informacion sobre los puntos de reflexion 
mas internos que, para valores pequenos de 1, estàn localizados en el nùcleo estelar. 
Los modos g estàn también igualmente espaciados no en frecuencia, sino en periodo 
variando la separaciôn promedio segiin el grado del modo.
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Propagacion de los modes de oscilacion segun su naturaleza. (Belmonte 1990)
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1.3.3 Determinacion de la relacion periodo-luminosidad- 
color
Tal y como se ha comentado, los modos de pulsacion se producen por un 
fenomeno de resonancia, en donde el periodo fundamental II viene determinado por 
el tiempo que invierte la onda en ir desde el centro de la estrella hasta la superficie 
y vuelta hasta el centro (Bohm-Vitense, 1989):
P  ~  2RjC , (1.6)
donde C, es la velocidad del sonido cuyo valor viene dado por
c. = s f^ p  (1.7)
donde
7 =  C J C ,  -  5/3 (1.8)
para un gas monoatomico, siendo Cp y Cv los calores especihcos a presion constante 
y a volumen constante respectivamente.
La condicion de equilibrio exige que en todo punto de la estrella la presion de 
radiacion debe estar compensada con el peso del material estelar que se encuentra 
por encima de el. Para el centro de la estrella, esta condicion viene dada por
P g ^ - p - R - g ^ ' p - R G M I B ?  = pG M lR ?  (1.9)
donde G es la constante de gravitacion, M la masa de la estrella, ~p es la densidad 
promedio y p * A es la masa de una columna de 1 cm? de seccion. Por tanto:
Tgl-pT^GMIR (1.10)
encontrando un periodo de
p  ~  2RI J^~,GMIR ~  (2/ ^ )  • (1.11)
P  ~  ( 2 / ^ )  • (1/V ?) • (1.12)
P  -  (2 /\/Ç T 6 ). ( \ / 3 / ^ )  - f - ' / '  (1.13)
22 Capitulo 1
P = constp (1.14)
donde la constante se denomina constante de pulsacion y se représenta por Q. 
Esta ultima ecuacion explica la relaciôn pertodo- luminosidad encontrada primera- 
mente para las Cefeidas: cuanto mayor es la luminosidad, mayor es el radio, menor 
es la densidad y, por tanto, mayor el periodo.
1.4 D eterm in acion  de los m odos de p u lsacion
1.4.1 Modos de pulsacion radial
Existen diferentes métodos para el câlculo de los modos de pulsacion radial de 
las estrellas 6 Scuti. Tsvetkov (1985a) utilize dos de ellos basados en la magnitud 
bolométrica absoluta de las estrellas y en la constante de pulsacion Q: a partir de 
la ecuacion (1.5), este autor obtuvo la siguiente expresion:
Mboi,n = A JogP  B J o g T ^ f f C n  (1.15)
donde n indica el modo de pulsacion (n =  0, modo fundamental; n = l ,  primer 
armonico...) y los coeficientes A,B,C dependen del modo de pulsacion. Stellingwerf 
(1979) obtuvo teoricamente
logP = -0.29M w  -  3.23logT,ff +  C (1.16)
donde C toma los valores 11.96, 11.85 y 11.76 para los tres primeros modos radiales. 
En la pràctica, el periodo y la temperatura efectiva se pueden calcular a partir de 
las observaciones, mientras que la magnitud bolométrica absoluta se puede estimar 
utilizando la magnitud bolométrica visual (Breger, 1979) junto con la correccion 
bolométrica dada por Morton y Adams (1968) (—O’^ .Od < B.C. < 0”'.00). Por 
tanto, comparando las cuatro magnitudes bolométricas ’’teoricas” (n=0,1,2,3) con 
el valor observado, se puede estimar el modo de pulsacion de la estrella.
El segundo método ha si do también utilizado por otros autores (e.g. Breger y 
Bregman, 1975; Antonello y Pastori, 1981). Consiste en determinar la constante de 
pulsacion ”observada” para una determinada estrella a partir de la expresion que
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relaciona dicha constante con el periodo, la gravedad, la magnitud bolométrica y la 
temperatura.
log Q — A -{■ Blog P  + Clog g -}- D M \^  -f- Elog Teff  (117)
La expresion anterior aparece calibrada en Lopez de Coca et o/.(1990):
log Q =  -6.454 log P O.blog g -f O.lMb^ -f log (1.18)
Comparando el valor ’’observado” de Q con los valores teoricos correspondientes a 
cada modo, Breger y Bregman (1975) encontraron que, para estrellas mas frf as que 
7800 K, la pulsacion ocurre en el modo fundamental mientras que las estrellas mas 
calientes pulsan en el primer y segundo sobretonos.
Breger (1990) calculé el error asociado a la constante de pulsacion Q a partir 
de los errores observacionales, obteniendo un valor del 18%, lo que impHca que 
en algunas ocasiones sea dificil distinguir entre el periodo fundamental radial y el 
primer armonico.
Un método mas preciso se puede utilizar cuando se ban determinado al menos 
dos periodos bas ado en comparaciones entre los cocientes de los périodes observados 
y los periodos teoricos (Lopez de Coca et nZ., 1990).
1.4.2 Modos de pulsacion no radial
En general, la determinacion de los modos de pulsacion no radiales de una 
estrella solamente es posible si se cuenta con un numéro subciente de observaciones. 
Asi, por ejemplo, Kurtz (1980) encontro en HD 31908 tres frecuencias equiespaciadas 
que fueron atribuidas a una pulsacion no radial. Sin embargo, el cociente P2 JP\ entre 
las dos frecuencias mas importantes se encuentra tan proximo al cociente predicho 
para el modo fundamental y el primer armonico en pulsacion radial que, si la tercera 
frecuencia no hubiera sido medida, lo que hubiera ocurrido si su amplitud hubiese 
sido un factor dos menor o el nivel de ruido un factor dos mayor, HD 31908 hubiera 
sido identicada como una estrella puisante de modo radial. Llegados a este punto, 
la cuestion que se plantea es: ^Como saber cuantas observaciones son necesarias 
para detectar modos no radiales? En principio, séria conveniente utilizar métodos 
alternativos que permitiesen diferenciar entre pulsacion radial y no radial.
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Balona y Stobie (1979) desarrollaron uno de estos métodos basado en la depen- 
dencia de la diferencia de fase entre la curva de color B-V y la curva de luminosidad 
V con el modo de oscilacion. De acuerdo con esto, no solo es posible saber si la 
pulsacion es radial (1=0) o no radial (lÿéO) sino también distinguir entre los modos 
no radiales 1=2, 1>4 y 1 impar.
Garrido et al. (1990) describieron un método de discriminacion modal basado 
en la utilizacion de fotometria Strômgren. Dziembowski (1977) y Watson (1988) 
habian demostrado que las fases relativas entre las variaciones de la temperatura 
y la gravedad producian distintos desfases en las bandas fotométricas. Garrido et 
al (1990) demostraron que son las bandas (v-y) y (b-y) las mejores indicadoras de 
dicho desfase, permitiendo la distincion entre pulsacion radial y no radial de bajo 
orden.
Por otro lado, las variaciones en los perfiles de las lineas se pueden utilizar 
para determinar el modo de oscilacion, basândose en la idea de que las pulsaciones 
no radiales se caracterizan por producir cambios pequenos en la velocidad radial 
pero cambios importantes en la ancbura de la linea y en su simetria. Smith et al. 
(1978) fueron los primeros en usar esta técnica, posteriormente mejorada por Balona 
(1986), el cual reabzo la identificacion de los modos y la de otros parametros, como 
la velocidad de rotacion y la inclinacion del eje de rotacion, sin necesidad de modelar 
el perfil de la linea, sino basândose en los momentos estadisticos de las funciones 
que caracterizan al mismo (Figura 1.6).
1.5 E stab ilîd ad  de los m odos de p u lsacion
Las variaciones de las estrellas S Scuti se encuentran en el rango de 30 minu- 
tos a 6 horas (Breger, 1979). Cuando se estudia la curva de luz de una S Scuti se 
observa a menudo que tanto las amplitudes como los periodos varian. En principio, 
estas variaciones fueron atribuidas a causas externas y no a procesos intrinsecos a 
la pulsacion. Asi, por ejemplo, LeContel et a l (1974) at ri buyer on la complejidad 
de las curvas de luz a efectos no lineales en la atmosfera, en particular a inter- 
acciones entre pulsacion y conveccion. Del mismo modo, Smyth et a l (1975) y 
Morguleff et al. (1976) plantearon hipotesis similares.
No obstante, Shobbrook y Stobie (1974) y Balona y Stobie (1980) consiguieron
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Variacion del perfil de Imea en presencia de un modo sectorial cuadrupolar (1=2,m=2) 
(Smith et aZ., 1978).
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identificar très frecuencias estables en el analisis frecuencia! de la curva de luz de 
1 Mon. La existencia de frecuencias estables para 1 Mon, ya propuesta por Fitch
(1976), fue confirmada en observaciones subsiguientes (Warman y Pena, 1978; Kurtz, 
1980). Sin embargo, en general, el problema de la estabilîdad de los modos de 
pulsacion excitados todavia permanece abierto con dos posibles hipotesis:
Paparo y Kovacs (1984) analizaron 43 horas de fotometria de HR 4684, su- 
giriendo que los periodogramas de sus datos corroboraban el argumento de que las 
amplitudes de las frecuencias de pulsacion pueden cambiar significativamente en una 
escala de tiempo incluso de dias, sugiriendo que el acoplamiento no lineal entre mo­
dos résonantes podria ser la causa de dichos cambios. Sin embargo, Antonello et al. 
(1985), analizando otro conjunto de datos de HR 4684, encontraron tres frecuencias 
estables en la curva de luz de dicha estrella.
Existe un argumente que concuerda con la idea de que algunas estrellas 8 Scuti 
pueden pulsar en modos con tiempos de vida cortos: existe consenso en aceptar que 
los modos de oscilacion solar de 5 min. tienen tiempos de vida de unas pocas se- 
manas, por lo que se podria pensar que lo mismo podria ocurrir en las estrellas S 
Scuti (Kurtz, 198). No obstante, las amplitudes de los modos de pulsacion obser- 
vadas en las estrellas S Scuti son ordenes de magnitud mayores que las amplitudes 
de la oscilacion solar, por lo que es muy posible que el mécanisme involucrado sea 
diferente. Matthews, Kurtz y Wehlau (1987) analizaron la curva de luz de la es­
trella HD 60435 (Ap, oscilador rapide), sugiriendo que ciertos modos podrian tener 
tiempos de vida aproximadamente de una semana, lo que Uevaria a pensar que el 
mismo comportamiento es posible en las S Scuti. Sin embargo, se h an descubierto 
otras estrellas Ap osciladores ràpidos que present an frecuencias estables a lo largo 
de varios ahos.
Kurtz (1987) sugirio que con suficientes datos es posible encontrar periodos 
estables en todas las 8 Scuti, que solamente cambiririan en escalas de tiempo evolu- 
tivas. Para contar con un numéro suficiente de datos es preciso realizar campaâas 
coordinadas en varios continentes para evitar las periodicidades dia-noche, durante 
un tiempo que normalmente puede oscilar entre dos y cuatro semanas.
Una de las estrellas 8 Scuti cuya curva de luz ha sido mejor estudiada es 
4 CVn. Campanas de observacion en distintos continentes, junto con un detallado 
anâlisis de las observaciones publicadas con anterioridad, proporcionaron 114 nocJies
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de datos fotométricos entre 1966 y 1984 (Breger, 1990). Se identificaron un total 
de siete frecuencias, cuya presencia fue confirmada al analizar independientemente 
conjuntos de datos de di stint a longitud.
Mas sorprendente, incluso, que el elevado numéro de frecuencias identificadas 
fue el descubrimiento de variaciones seculares en las amplitudes de las mismas 
(Figura 1.7). En esta Figura se observa como las variaciones en amplitud son 
apreciables en intervalos de tiempo tan cortos como una década. La Figura 1.8 
muestra la estabilîdad de los periodos principales de 4 CVn desde 1966 a 1984. Se 
puede observar como estos periodos permanecen estables con una variacion secular 
de ( l/P )d P /d t= - llx lO ~ ^  y -  30x10“  ^ anos~^, respectivamente.
Breger (1990) intenté conciliar las hipotesis anteriormente expuestas sobre las 
variaciones en las frecuencias de los modos de pulsacion mediante las siguientes 
proposiciones.
• Un elevado numéro de periodos correspondientes a diferentes modos p son 
excitados simultaneamente. Lais amplitudes de la pulsacion para los distintos 
modos pueden diferir de manera importante de unos a otros, por lo que puede 
darse el caso de que no todos puedan ser observados al mismo tiempo.
• Las amplitudes de estos modos p pueden variar en escalas de tiempo de un 
ano o mas. En algunos casos, a lo largo de cinco anos no se pueden observar 
variaciones en amplitud, mientras en otros casos se pueden apreciar cambios 
significativos en dos anos.
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Variaciones annales en la amplitudes de las frecuencias de 4 CVn (Breger, 1990).
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Estabilîdad de los periodos de oscilacion de 4 CVn (Breger, 1990).
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1.6 V ariabilidad  de los p ériod es y estad o  é v o lu tiv e
Los cortos périodes de las estrellas S Scuti permiten la determinacion observa- 
cional de cambios evolutivos de los mismos en intervalos de tiempo tan cortos como 
una o dos décadas, lo que constituye un poderoso método de estudio de la eficiencia 
de las trazas evolutivas teoricas, al menos en la region del diagrama H -R abarcada 
por la franja de inestabilidad. Puesto que la relacion pertodo-luminosidad-color 
(1.15) es valida para las estrellas en distintos estados evolutivos, también deberà 
serlo para una estrella a lo largo de su etapa evolutiva. Una variacion en Te// y 
da lugar a un cambio en el periodo dado por (Breger, 1990):
llP d P Id t = (-0 .3 /M w )d M w /d t -  (3 /T e//)(dT e///a) -  (0.5/M )dM /dT + dQ /Q dt
(1.19)
Pasinetti et al. (1990) estudiaron la pérdida de masa postulada por Willson 
et al. (1987) a partir de observaciones en el ultravioleta de un conjunto de estrellas 
S Scuti sin encontrar ningùn indicio de tal fenomeno. Igualmente, King (1991) 
estudio la posible pérdida de masa y su relacion con las estrellas déficientes en litio 
deduciendo un valor de pérdida de masa de M < 10“ °^ Mq aÂos~^. Por tanto, la 
influencia del término debido a pérdida de masa en (1.19) es pràcticamente nula y 
puede eliminarse.
Para estrellas S Scuti con pulsacion radial, el cambio en el valor de la constante 
de pulsacion es mucho menor que las variaciones en Mboi y T ,// por lo que el término 
(dQ/Q)dt puede despreciarse (Garrido, 1994). Aunque Fitch (1981) supuso que 
dicha simplificacion es también valida para estrellas con modos de pulsacion no 
radial, Dziembowski et al. (1990) sugirieron lo contrario, argumentando que el es­
tudio de Fitch (1981) se bzisa en condiciones de contorno erroneas. En el caso de la 
pulsacion no radial es necesario tener en cuenta el fenomeno de ”avoided crossing” 
(Unno et uA, 1989), causado por la interaccion de dos oscilaciones: Aizenman et al.
(1977) mostraron la secuencia evolutiva de los modos de pulsacion para una estrella 
de 16 M q y la influencia del avoided crossing en la misma.
Breger (1990) compendio toda la informacion existente sobre variaciones evo­
lutivas en los periodos de estrellas S Scuti., dividiendo a éstas en tres grupos:
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• E stre llas  de Poblacion  I  p ro x im as a  la  Secuencia  P rin c ip a l: Una
propiedad comun a la mayoria de las estrellas en la Secuencia Principal es el 
aumento del radio predicho por la teoria de evolucion estelar, causado por un 
aumento de la luminosidad y una disminucion de la tem peratura lo que implica 
un aumento del periodo. Esta hipotesis, ya postulada por Andreasen, Hejlesen 
y Petersen (1983), ha sido comprobada observacionalmente obteniéndose unos 
valores de ( l/P )d P /d t que oscilan desde 10~^° ano$~^ para estrellas cercanas 
a la Secuencia Principal. No obstante, aunque teoria y observaciones coinci- 
den en la direccion de la variacion, las previsiones teoricas son dos ordenes de 
magnitud inferiores a los valores observados (Garrido, 1994).
• E stre llas  de P oblacion  I  lum inosas y  evo lucionadas: Este grupo de 
estrellas présenta contradicciones entre los càlculos teoricos y las observaciones. 
Mientras que las tres estrellas estudiadas pertenecientes a este grupo muestran 
una disminucion del periodo con el tiempo, las trazas evolutivas teoricas son 
pràcticamente horizontales, evolucionando la estrella a través de la franja de 
inestabilidad hacia el borde frio de la misma, lo que implica una disminucion de 
la temperatura y, por tanto, un aumento del periodo. Solamente al final de la 
secuencia evolutiva es posible encontrar una disminucion de la luminosidad que 
tenderia a compensar ese aumento del periodo. Sin embargo, esto no ocurre 
en todas las trazas y en cualquier caso, la disminucion de la luminosidad no es 
lo suficientemente importante para compensar la disminucion de temperatura.
• E stre llas  6 Scuti de P oblacion  II: Las observaciones realizadas en este tipo 
de estrellas indican una disminucion del periodo, lo que sugiere una evolucion 
hacia radios menor es. A diferencia de los dos grupos anteriores, si nos basamos 
en la hipotesis màs generalmente aceptada de que estas estrellas son blue strag­
glers^ no existe una explicacion definitiva de esta disminucion en el periodo.
1.7 Blue stragglers y  e stre lla s  SX Phe
1.7.1 Blue stragglers
Las estrellas blue stragglers (BSs) fueron descubiertas por Sandage (1953) en 
el cumulo globular M3. Actualmente se conocen alrededor de 300 BSs en al menos
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17 cùmulos globulares. Igualmente se han identificado varias BSs en el halo de 
la Galaxia asi como en galaxias enanas cercanas. La Figura 1.9 muestra un dia­
grama color-magnitud de NGC 5466 (Mateo et o/., 1988): las BSs se encuentran 
por encima y a la izquierda del punto de giro de la Secuencia Principal de dicho 
cumulo. Ajustando las isocronas de las blue stragglers se obtiene una edad de 2 a 4 
G anos, que contrasta fuertemente con la edad media de la mayoria del resto de las 
estrellas del cumulo, que es aproximadamente de 18 G anos. Los modelos teoricos 
también indican que las blue stragglers muestran masas de, aproximadamente, 1.5 
M q en comparacion con los valores de 0.8Af@ de las estrellas normales en el punto 
de giro de NGC 5466. Esta diferencia de masas ha sido observada igualmente en 
otros ciimulos (p. ej., McClure et al., 1977; Carney et al., 1986).
En las liltimas décadas se han propuesto distintas teorias para expli car la 
naturaleza de las blue stragglers. Leonard (1989) da una lista cronologica de estas 
hipotesis asi como una breve discusion sobre la viabilidad de cada una de ell as:
• (1): Las blue stragglers son estrellas que se formaron con posterioridad a la 
mayoria de las estrellas que forman un sistema estelar (Roberts, 1960). En 
ciimulos estelares, el gas que forma estas estrellas podria haber venido del 
medio interestelar. Este proccso podria ocurrir en ciimulos jovenes, pero parece 
improbable que ocurra en ciimulos viejos que contienen muy poco gas y que a 
menudo se encuentran lejos del piano galactico.
• (2): Las blue stragglers son estrellas que han aumentado su masa mediante 
la acrecion de gas del medio circundante (Williams, 1964). De nuevo, esta 
hipotesis parece bastante improbable puesto que la acrecion de una gran can­
tidad de masa sobre una estrella aislada es dificil.
• (3): Las blue stragglers son estrellas en sistemas binaries proximos que han 
aumentado sus masas como result ado de transferencia de masa desde la otra 
componente binaria (McCrea, 1964). Esta hipotesis ha sido posteriormente 
defendida por Iben (1986).
• (4): Las blue stragglers son estrellas evolucionadas que han retornado a la 
Secuencia Principal (Sargent, 1968). Diferentes estudios dinamicos (Nemec y 
Harris, 1987; Nemec y Cohen, 1989) demostraron la escasa viabilidad de esta 
hipotesis.
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• (5): Las blue stragglers son estrellas que han surgîdo como result ado de coli- 
siones estelares en cùmulos (Hills y Day, 1976). La alta densidad en los nùcleos 
de la mayoria de los cùmulos globulares favorece la existencia de colisiones es­
telares. Benz y Hillis (1987) defendieron esta hipotesis demostrando que la 
colision de dos estrellas de la Secuencia Principal produciria una estrella cuya 
masa se encontraria en el rango de las calculadas para las blue stragglers.
• (6): Las blue stragglers son estrellas aisladas cuyos tiempos de vida se han 
alargado debido a procesos internos de mezcla (Wheeler, 1979). Estos procesos 
serian el result ado de una rotacion ràpida o de un fuerte campo magnético 
(Abt, 1985; S child y Berthet, 1986; Maeder, 1987; Mathys, 1987).
• (7): Las blue stragglers son estrellas de campo de tipos espectrales tempranos 
que han sido capturadas por cùmulos estelares (Leonard, 1985). Esta hipotesis 
serviria para explicar algunas de las blue stragglers observadas en cùmulos 
abiertos pero no séria valida para dar una explicacion a las blue stragglers 
observadas en cùmulos globulares.
• (8): Las blue stragglers son estrellas de la Secuencia Principal con velocidades 
de rotacion bajas que no han sufrido pérdida de masa (Willson et al., 1987).
Leonard (1989) sugirio que solo (3), (5), (6) y quizà (8) parecen ser capaces de 
explicar la mayoria de las BSs. Una de las razones de la diversidad de hipotesis exis­
tente la constituye las dificultades obser vacionales: generalmente las blue stragglers 
son estrellas débiles (m„>8.0), por lo que se requiere mucho tiempo en telescopios 
grandes para conseguir determinar su velocidad radial y fotometria de alta c alidad.
La hipotesis colisional (5) ha sido defendida por Leonard (1989). Son dos los 
principales argumentos en contra de esta hipotesis. Primero, las BSs en cùmulos 
globulares de baja densidad (p. ej., NGC 5466) son difîciles de explicar ya que el 
tiempo medio entre colisiones excede la edad del Uni verso. Segundo, la existencia 
de BSs entre la poblacion del halo en los campos donde las colisiones estelares son 
altamente improbables. Una posible explicacion a estas dos cuestiones se podria 
esgrimir si una pequena fraccion (~10%) de las estrellas de la Secuencia Principal 
en estos cùmulos globulares de baja densidad fueran binarias. Carney (1983) sugirio 
que el 20-25% de las estrellas del halo son binarias indicando que es razonable pensar
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que una fraccion similar deberia aparecer en los cùmulos globulares al pertenecer 
éstos también a la poblacion del halo. No obstante, Hesser et al. (1987) muestra 
que existen cùmulos como 47 Tucanae donde no hay evidencia de la existencia de 
binarias en la Secuencia Principal. Sin embargo, asumiendo que un 10% del nùmero 
inicial de estrellas en un cùmulo globular son binarias, Spitzer y Mathieu (1980) 
encontraron que éstas se concent ran ràpidamente en el centro del cùmulo, elevando 
el nùmero de binarias en el nùcleo entre un 50 y un 100%. Por otro lado, las 
simulaciones hidrodinâmicas de Benz y Hills (1987) sugieren que si dos estrellas de 
la Secuencia Principal colisionan, sufririan poca pérdida de masa, por lo que séria 
teoricamente posible la formacion de blue stragglers.
Por otra parte, la existencia de binarias primordiales en cùmulos globulares 
de baja densidad favoreceria igualmente la hipotesis de transferencia de masa. Esta 
ha sido una hipotesis controvertida desde que McCrea (1964) la postulara. Renzini 
et al. (1977) elaboraron posteriormente una teorfa en favor de esta hipotesis. Estos 
autores sugieren que para hacer posible la transferencia de masa desde la primaria a 
la secundaria es necesario un escenario en el que se impida una transferencia desde 
la secundaria a la primaria una vez que aquélla se convierta en gigante roja. Para 
que esta condicion se cumpla, el t am ano del lobulo de Roche de la secundaria debe 
ser mayor que el radio màximo de ésta durante su fase de gigante roja. Segùn 
esta teoria, las BSs deberfan encontrarse preferentemente en zonas de baja densidad 
donde la frecuencia esperada de interacciones estelares es baja. En sistemas estelares, 
los encuentros serf an màs frecuentes alter ando las orbit as, haciéndolas màs anchas 
(quizà disociadas) o màs estrechas, modificando, en cualquier caso, la configuracion 
teorica ideal para la presencia de BSs. Este razonamiento està basado, en parte, en 
los càlculos de Hills y Day (1976) que predicen menos de una colision en el tiempo de 
vida total de un cùmulo globular con una concentracion central muy baja, mientras 
que se calculan màs de 2000 colisiones en los nùcleos de los cùmulos globulares màs 
densos (taies como M80 y M15).
Un método de comprobacion de esta hipotesis consistirfa en investigar, en un 
gran nùmero de cùmulos globulares, la presencia de BSs a distintas distancias del 
centro del cùmulo. Diferentes estudios (Nemec y Harris, 1987; Nemec, 1988) apoyan 
esta teorfa. Considerando la concentracion central media de un cùmulo globular 
como el paràmetro para discriminar la existencia o no de BSs, estos autores encon-
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traron una concentracion central media en los cùmulos globulares que contienen BSs 
de < c > =1.04 con <7=0.09 mientras que un valor de < c >=1.91 con <7=0.18 es 
ti'pico de cùmulos globulares sin presencia de BSs. El descubrimiento de tres bina­
rias éclipsantes, dos de las cuales son sistemas en contacte, entre la poblacion BSs 
de NGC 5466 (Mateo et al., 1990) y la presencia de una binaria eclipsante en w Cen 
favorece igualmente la hipotesis de transferencia de masa.
Eggen e Iben (1989), proponen un método alternativo para comprobar esta 
teorfa. Si la hipotesis de transferencia de masa es cierta, los cocientes entre las 
abundancias de nitrogeno-carbono y de helio-hidrogeno deberfan ser mayores en las 
BSs que en estrellas ’’normales”. Igualmente, si esta teorfa es correcta, debe existir 
una ausencia de litio en las BSs. Boesgaard (1990) propone el estudio de la Ifnea de 
litio neutro a A =  6708 Â como método de verificacion de esta teorfa.
1.7.2 Estrellas SX Phe
Tal y como se comento al comienzo del capftulo, existe un nùmero de estrellas 
S Scuti con variaciones en luminosidad de gran amplitud que present an caracterfsticas 
de Poblacion II pero masas anormalmente grandes (^1.2M@) y edades jovenes 
(~2-5 Ganos). Estas estrellas reciben el nombre de estrellas SX  Phe. Las prin­
cipales propiedades de las estrellas S X  Phe aparecen compendiadas en Nemec y 
Mateo (1990): los perfodos de las SX  Phe oscilan desde ~0*^.035 en las estrellas con 
metalicidades menores hasta ~ 0 ‘^ .075 . Sus variaciones en luminosidad oscilan desde 
<0.05 a 0.80 mag. A diferencia de las S Scuti de gran amplitud de Poblacion I, las 
amplitudes de las estrellas S X  Phe aumentan cuando lo hacen los perfodos.
El estado evolutivo de las variables SX  Phe ha sido objeto de controversia a 
lo largo del tiempo. Actualmente, la teoria aceptada mayoritariamente es la de que 
son blue stragglers variables (VBSs) (Eggen, 1979; Nemec y Mateo, 1990)
Desde que el prototipo de esta clase, SX  Phe, fue descubierto (Eggen, 1956), 
se han encontrado un importante nùmero de variables SX  Phe tanto en cùmulos 
(w Cen, (Niss et al., 1978); NGC 5466, (Nemec et al., 1987); NGC 5053, (Nemec, 
1988); M3), como en galaxias enanas cercanas (Olszewsky et al., 1985; Carney et 
a l, 1986; Da Costa, 1984) y en campos estelares (Nemec, 1988).
Puesto que la correccion bolométrica de las estrellas SX  Phe es pequena (~0.05), 
la luminosidad visual no se diferencia significativamente de la bolométrica, pudiendo
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aplicarse la ley Segun esta expresion, los cambios en la magnitud visual
son debidos a variaciones en T^ff y log g a. lo largo del ci do de pulsacion, variaciones 
que pueden ser hasta de ~1000 K en Tgff y ~0.6 dex en log g. Represent ando en 
un diagrama color- magnitud las posiciones de las estrellas SX  Phe, se observa que 
aparecen en una region probablemente mas estrecha que la franja de inestabilidad 
de las 6 Scuti (Figura 1.10). Sin embargo, actualmente no se posee la suficiente 
informacion para determinar si los bordes de la franja de inestabilidad son los mis­
mos para las estrellas SX  Phe del halo y del disco. Al igual que existen estrellas 
catalogadas como no variables en la franja de inestabilidad de las estrellas 8 Scuti, es 
posible encontrar blue stragglers no variables dentro de la franja de inestabilidad de 
las estrellas SX  Phe. Tal y como se comento para el caso de las 8 Scuti, una posible 
explicacion es que las blue stragglers catalogadas como no variables, se encuentren 
realmente variando pero a un nivel por debajo del detectable (Nemec et al., 1990).
Las estrellas SX  Phe present an un amplio rango de metalicidades, desde 
[Fe/H]~-2.4 {BL Cam) a [Fe/H]~-0.2 [SU Cri). Esta diversidad de metalicidades 
se debe bien a incertidumbres en la determinacion de abundancias, o bien a causas 
fïsicas reales tal y como ocurre para las SX  Phe en cùmulos con un amplio rango de 
edades como, por ejemplo, w Cen (Gratton et al., 1986).
Por lo que respecta a las velocidades de rotacion, las estrellas SX  Phe tienden 
a imitar la distribucion encontrada para estrellas 8 Scuti normales, esto es, bajas 
velocidades de rotacion en estrellas con variaciones en luminosidad de gran amplitud 
y ait as velocidades en estrellas con pequenas amplitudes (Nemec y Mateo, 1990).
Se pueden encontrar en la bibliografïa distintos métodos para el câlculo de 
las masas de las estrellas SX  Phe: si se conocen la Teff media, la el periodo
y el modo de pulsacion, se puede usar la ecuacion fundamental de la pulsacion 
estelar (1.24) con el valor de Q dependiente del modo de pulsacion. A partir de 
fotometria uvby  se pueden determinar los valores log g y, por lo tanto, calcular 
las masas gravitatorias (Fernley et al., 1987). Para las estrellas SX  Phe que pulsen 
simultaneamente en el modo fundamental y en el primer armonico, es posible igual­
mente calcular su masa comparando los periodos observados con las curvas teoricas 
en el diagrama P\/Pq frente a P q ( C o x  et al., 1979). Del mismo modo, se pueden 
obtener estimaciones de las masas aproximadas mediante trazas evolutivas teoricas 
(Andreason, 1983a; 1983b). Jorgensen y Hansen (1984) desarrollaron un método
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para calcular la masa de E39 en w Cen a partir del analisis de estrellas RR Lyrae 
y con independencia del modulo de distancias y del exceso de color. Jorgensen 
y Hansen (1984) realizaron igualmente una detallada discusion de los principales 
métodos de estimacion de masas.
Aunque los valores proporcionados por cada uno de los métodos se encuentran 
sujetos a incertidumbres, el hecho de que todos ellos proporcionen valores entre 
~1.0-1.2M© conduce a la conclusion de que sus masas son mayores que las masas 
de estrellas normales en el punto de giro de la Secuencia Principal, con valores 
de ~  0.8 M q , lo que favoreceria la hipotesis de que las estrellas SX  Phe son blue 
stragglers.
Puesto que las oscilaciones de las estrellas 8 Scuti pueden ser radiales en el 
modo fundamental (F), primer armonico (IH), segundo armonico (2H), no radiales, 
o una mezcla de modos radiales y no radiales (Breger y Bregman, 1975), parece 
razonable pensar que lo mismo podria ocurrir en las estrellas SX  Phe. Sin embargo, 
solamente se ha descubierto pulsacion radial en el modo fundamental y en el primer 
armonico. Las relaciones P -C -L  [pertodo-luminosidad-color] para estos dos modos 
fueron calculadas por Nemec et al. (1990). No obstante y debido al reducido nùmero 
de SX  Phe conocidas, asi como a incertidumbres en los valores de la luminosidad, 
los errores asociados a los coeficientes de estas relaciones son importantes.
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Figura 1.9
Diagrama color-magnitud para NGC 5466 (Mateo et al., 1988). La secuencia de blue 
stragglers aparece claramente en la parte superior derecha del punto de giro de la Secuencia  
Principal. Los circulos representan la magnitud media V y el color (B-V) de las siete 
estrellas S X  Phe encontradas en NGC 5466.
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Figura 1.10
Localizacion de las estrellas SX Phe en la franja de inestabilidad. Se han considerado todas 
las estrellas SX Fjie que se citan en Rodriguez et al. (1994). Los triàngulos representan las 
estrellas 6 Scuti de Poblacion I observadas en nuestras distintas campanas de observacion. 
La definicion de la ZAMS es de Philip y Egret (1980).
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1.8 O b jetivo  del trab ajo
Como se ha mencionado a lo largo de este capftulo, el fenomeno de la pulsacion 
depende, de una manera fundamental, de los parametros fïsicos de las estrellas. En 
nuestra opinion, una importante desventaja en muchos de los articulos sobre 
8 Scuti es el reducido numéro de observaciones con las que se trabaja. En ocasiones, 
este numéro puede aumentar mediante la recopilacion de datos procedentes de la 
bibliografïa, lo que se traduce en una fait a de homogeneidad.
Varias campanas de observacion llevadas a cabo entre los ahos 1990 y 1994 
han proporcionado un conjunto numeroso y homogéneo de estrellas S Scuti de baja 
y alta amplitud asf como de estrellas SX  Phe y estrellas no variables. El principal 
objetivo de este trabajo consiste en calcular sus parametros ffsicos (temperatura 
efectiva, velocidades de rotacion y metalicidades) y establecer relaciones entre ellas 
y los parametros de pulsacion (esto es, amplitud y periodo).
En el Capftulo I hemos intentado définir lo que se entiende por estrellas 8 Scuti 
asf como cuales son sus propiedades, peculiaridades y problemas asociados.
Para obtener result ados optimos es esencial tener un buen conjunto de datos 
y potentes herramientas de analisis. En el Capftulo II se citan las observaciones 
realizadas en las distintas campanas de observacion y se describen los métodos uti- 
lizados para la reduccion y el analisis de los datos.
Uno de los factores que limit an en mayor medida el analisis de Ifneas espectrales 
es el solapamiento de Ifneas: bien debido a una insuhciente resolucion espectral o 
bien debido a factores de ensanchamiento externo como rotacion, las Ifneas pueden 
aparecer solapadas haciendo diffcil y en ocasiones imposible el ajuste de los perfiles 
de las Ifneas y, por tanto, el câlculo de los parametros que de ellos dependen: an- 
chura équivalente, anchura total a media altura... En el Capftulo III se tra ta  este 
problema y se proponen algunas soluciones mediante la utilizacion de técnicas de 
deconvolucion.
La rotacion es uno de los parametros ffsicos cuya influencia sobre la pulsacion 
es màs évidente (p.e., McNamara, 1985). Sin embargo, los catàlogos de velocidades 
de rotacion disponibles son antiguos (el màs reciente es Uesugi y Fukuda, 1982) y 
distan de ser homogéneos. Se han utilizado técnicas de Fourier en los perfiles de 
las Ifneas para calcular velocidades de rotacion con una alta fiabilidad. Este estudio
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aparece desarrollado en el Capitulo IV.
Uno de los paramétrés que ha de ser conocido con mayor precision cuando se 
realizan estudios de atmosferas estelares es la tem peratura efectiva. En el Capitule 
V se efectùan comparaciones entre diferentes calibraciones fetométricas y espec- 
troscopicas para conseguir valores tan precises come sea pesible.
Come se ha cement ado en este capitule una de las caracteristicas mas im­
portantes de las estrellas de tipe espectral A es su amplie range de abundancias 
metàlicas que a menude se tem a ceme criterie para la division en subgrupes. En el 
Capitule VI se realiza un detallade anàlisis de abundancias tante para las estrellas 
8 Scuti y ceme para las estrellas no variables ebservadas.
En el Capitule VII se resumen las cenclusienes résultantes de este trabaje.
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C apitulo 2 
Observaciones y reducciôn de 
dates
2.1 O bservaciones
El conjunto de estrellas estudiado es el result ado de varias campaûas llevadas 
a cabo desde 1990 a 1994 en el Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma, 
Espana) y el Observatorio McDonald (Texas, EE.UU). Tanto el numéro de estrellas 
observadas como los telescopies y espectrografes utilizados en estas camp anas se 
resumen en la Tabla 2.1. La lista de los objetos observados se muestra en las Tablas
2.2 a 2.4.
Tabla 2.1: Campanas de observacion
C .m p .A . P e c h .
C o m ien io D m r.c iôn
( d i . i )
O b t .r T .c io n e i  
V . r i .b .  No T .r ia b .
O b fo rT .to r io T e lescop io B sp ec trd g ra fo
1 1 9 9 0 /0 9 /3 9 4 56 43 L a  P a lm a J K T RB S
3 1 9 9 1 /0 9 /1 7 1 3 0 L a  P a lm a IN T ID S
3 19 9 1 /0 8 /3 8 1 3 0 L a  P a lm a IN T ID S
4 1 9 9 1 /1 3 /1 6 1 3 0 L a  P a lm a IN T ID S
5 1 9 9 3 /1 3 /0 6 1 3 0 L a  P a lm a IN T ID S
6 19 9 3 /0 5 /3 9 1 3 0 L a  P a lm a IN T ID S
7 19 9 3 /1 3 /1 8 6 15 14 T e x a i 3 .1m S a n d ifo td
8 1 9 9 4 /0 3 /1 4 7 3 0 T exas 3 .1m S an d ifo rd
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Tabla 2.2: Relacion de estrellas 8 Scuti y  SX  Phe observadas
HD
Identiiicaciôn 
H R  GCVS
C oordenadas (1950.0) 
a  6
Mag.
Visible
Periodo
(dias)
A iu p litud
(A V )
T ipo
E sp ectra l
S / R C am p an a
432 21 (3 Cas 0 06 30 58 52.4 2.27 0.1009 0.033 F2 m - iv 136 1
V377 C a s ( .) 0 16 31 59 25.6 7.83 0.030 0.05 FO 200 1
2628 114 GN A nd 0 27 29 29 28.6 5.23 0.0693 0.05 A7 III 230-139 1-7
4818 238 V526 Cas 0 48 05 51 14.2 6.39 0.03960 0.01 F2 IV 188-102 1-7
8511 401 AV Cet 1 21 32 -08 16.0 6.21 0.0685 0.01 FO V 128 1
9100 432 VX Psc 1 27 11 18 05.9 6.02 0.1360 0.02 A4 IV 226 1(2)
10845 515 VY Psc 1 43 52 17 09.8 6.55 0.2190 0.02 A9 m 169 1
11285 VV Ari 1 48 24 20 16.1 6.69 0.0764 0.02 FO 182 1(2)
15165 VW  Ari 2 24 04 10 20.5 6.71 0.1071 0.06 FO IV 227 1(2)
15550 729 UU Ari 2 27 50 19 38.1 6.15 0.0676 0.01 A9 V 125 1
17093 812 UV Ari 2 42 14 12 14.2 5.22 0.0355 0.04 A7 IV 147 1
23156 V624 T au 3 40 45 24 13.1 8.23 0.021 0.01 A7 V 120 1
23567 V534 T au 3 44 04 24 40.0 8.40 0.0320 0.015 A9 V 130 1
23728 1170 V376 P er 3 45 41 43 48.6 6.02 0.0994 0.07 A9 IV 188 1(2)
24550 V479 T au 3 51 48 05 01.7 7.44 0.0758 0.03 F3 i i - in 214 1
24809 1223 V386 P er 3 54 50 34 40.3 6.53 0.0550 0.01 A8 V 142 1
24832 1225 D1 Eri 3 54 14 -09 53.7 6.19 0.1559 0.05 F I  V 143 1
26322 1287 IM  T au 4 07 47 26 21.1 5.41 0.145 0.07 F2 IV 159-163 1-7(2)
26574 1298 O M IC R l E ri 4 09 25 -06 58.0 4.04 0.0747 0.03 F2 II-U I 151 1
27397 1351 V483 T au 4 17 09 13 55.0 5.59 0.0540 0.02 FO IV 135 1
27459 1356 V696 T au 4 17 46 14 58.6 5.26 0.036 0.01 A9 IV 136 1
27628 1368 V775 T au 4 19 14 13 57.6 5.72 0.063 0.01 F 2IIIm 148-100 1-7
28024 1392 U PSILO  T au 4 23 19 22 42.1 4.28 0.1484 0.016 A8 V 150 1
28052 1394 V777 T au 4 23 30 15 30.4 4.48 0.163 0.02 A8 V 173 1(2)
28319 1412 TH2 T au 4 25 48 15 45.7 3.42 0.0756 0.02 A7 III 150 1
28910 1444 p T au 4 31 00 14 44.5 4.66 0.0670 0.01 A8 V 175 1
30780 1547 V480 T au 4 48 27 18 45.4 5.10 0.0420 0.012 A7 IV-V 174 1
33959 1706 K W  A ur 5 12 09 32 37.9 5.02 0.0881 0.08 A9 IV 185-135 1-7(2)
37819 V356 A ur 5 39 17 28 58.6 8.06 0.1893 0.08 F8 IIIp 115-67 l(2 )-7
40372 2100 V1004 Ori 5 55 49 01 50.0 5.90 0.054 0.01 A5m 152 1
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Tabla 2.2: R elacion de estrellas S Scuti y  SX  Phe observadas (Continuacion)
HD
Identificaciôn  
H R  GCVS
C oordenadas (1950.0) 
a  6
M ag.
Visible
Periodo
(d ias)
A m plitnd
(A V )
T ipo
E sp ectra l
S / R C am pana
40535 2107 V474 Mon 5 56 38 -09 23.1 6.12 0.1361 0.15 F2 IV 233-83 l(3 )-7 (2 )
UZ L yn (*) 6 15 13 59 01.9 4.58 A2 V 130-126 l(2 )-7 (2 )
50018 2539 OX A ur 6 49 35 38 55.9 6.12 0.1547 0.03 F2 V 105 1(2)
50420 2557 V352 A ur 6 51 38 43 58.5 6.13 0.17 0.01 A 9 in 140-120 1-7
55057 2707 V571 Mon 7 08 50 -00 13.1 5.45 0.10 0.05 FO V 110 1
64191 AD CMi 07 50 12 1 43.7 9.38 0.1230 0.300 F3 i n 146-112 5(2)-7(2)
73857 VZ Cnc 8 38 10 10 00.2 7.65 0.1784 0.50 F 2 n i 153-105 l(2 )-7 (2 )
110377 4824 GG  Vir 12 39 03 10 42.0 6.19 0.050 0.02 A7 V 157 6
152830 6290 V644 Hcr 16 52 58 13 42.0 6.34 0.1151 0.04 F3 V 221-115 1-8
152896 V645 Her (*) 16 53 03 29 07.1 7.37 A5 249 1(2)
155514 6391 V620 Her 17 08 59 24 17.9 6.19 0.0884 0.02 A8 V 122 1
156697 6434 V2112 O ph 17 16 26 06 08.2 6.51 0.1874 0.02 F I  V 244 1
159223 V648 Her 17 30 24 26 28.4 6.88 0.29 A7 V 117 1
172748 7020 S Sent 18 39 32 -09 06.1 4.72 0.1938 0.29 F2 I I I 110 1(2)
177392 7222 LT Vul 19 01 34 21 11.6 6.52 0.1096 0.03 F2 i n 110 1
181333 7331 V1208 Aql 19 17 19 12 16.9 5.50 0.1497 0.04 F o r a 173 1
181577 7340 R h o l Sgr 19 18 46 -17 56.6 3.94 0.0500 0.02 FO r a - iv 117 1
186357 7501 V1276 Cyg 19 40 49 29 12.7 6.52 0.0880 0.02 FI n i 157 1
192518 7731 NU Vnl 20 12 11 28 32.5 5.20 0.1881 0.016 A 7 IV 130 1
197461 7928 6 Del 20 41 07 14 53.6 4.43 0.1568 0.070 FO IV 158 1(2)
199124 8006 EM  Aqr 20 52 33 -01 33.9 6.55 0.099 0.02 A9 V 126 1
199908 DQ Cep 20 56 24 55 17.6 7.22 0.0789 0.05 F I  IV 205 1
200356 FN  A qr (*) 21 00 33 -01 30.4 7.30 0.01 128 1
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Tabla 2.2: Relacion de estrellas 6 Scuti y  SX  Phe observadas (Continuacion)
Identificaciôn C oordenadas (1950.0) Mag. Periodo A m plitnd T ipo S / R Cam p
HD HR GCVS a 6 Visible (d ias) (A V ) E sp ec tra l
200925 V1719 Cyg 21 02 56 50 35.1 8.01 0.2673 0.31 F 2r a 130 1(2)
201707 8102 EW  A qr 21 08 56 -14 40.7 6.49 0.0970 0.07 FO III-I 182 1
204188 8210 IK  Peg 21 24 07 19 09.5 6.07 0.0440 0.01 A8m 250 1
211336 8494 e Cep 22 13 11 56 47.6 4.19 0.0412 0.014 FO IV 182 1
213534 8584 GX Peg 22 29 15 29 17.2 6.35 0.0560 0.015 A5m 110 1
215874 8676 FM  A qr 22 45 52 -10 49.2 6.19 0.0870 0.02 A9 III-IV 117 1
218549 DY Peg(**) 23 06 22 16 56.6 10.36 0.0729 0.54 A9 100-80 2(2)-7(
CC A nd 00 41 03 42 00.5 9.39 0.1249 0.24 F3 IV-V 146-130-105 2(2)-7(
G P  A nd 00 52 38 22 53.6 10.80 0.0787 0.52 A3 100-60 3(2)-7(
AI Hya 08 16 12 0 26.3 9.90 0.1380 0.020 F5 90 5(2)
CY A qr (**) 22 35 14 01 16.5 10.93 0.0610 0.71 A2-F8 20 4(2)
D E Lac 22 08 01 40 40.4 10.28 0.2537 0.35 F5-F8 134 4
V1162 Ori 05 29 37 -07 17.5 9.88 0.0787 0.18 A6 88-90 4(6)-7(
EH Lib 14 56 22 -0 45.0 9.85 0.088 0.50 FO 60-60 6-8(2
YZ Boo 15 22 12 37 2.6 10.57 0.104 0.42 A6-F1 56-15 6(2)-8(
La identificaciôn, coordenadas y paràmetros fîsicos han sido seleccionados de Rodriguez et al. 
(1994) excepto en aquellos casos en los que el objeto aparezca marcado con *. En estos casos se 
obtuvieron de Garcia et a/.(1993). En la columna campana se indica en que campana/s se observé 
dicho objeto. El numéro entre paréntesis indica el numéro de veces que fue observado en dicha 
campana. En los casos en que baya mas de una observacion por campana, el valor de la relacion 
senal-ruido, [S/R),  es el màximo. Las estrellas catalogadas como SX Phe aparecen marcadas con
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Tabla 2.3: Relacion de estrellas no variables observadas
Identificaciôn 
HD HR
Coordenadas (1950.0) 
a 6
Mag. Visible Tipo Espectral S / R Campana
571 27 00 07 43 45 47.6 5.03 F2 II 173 1
905 41 00 10 55 40 45.6 5.72 FO IV 254-105 1-7
1671 82 00 18 29 37 41.5 5.18 F5 III 100-63 1-7
4568 217 00 45 15 20 39.1 6.60 F8 V 149-117 1-7
4757 230 00 47 11 27 26.3 7.00 F4 III 211 1
4758 231 00 47 11 27 26.3 7.10 F5 III 215 1
6397 308 01 02 27 14 40.7 5.68 F4 II-III 100-140 1-7
7034 349 01 08 21 31 09.6 5.16 FO V 189 1
8723 413 01 23 33 18 54.8 5.38 F2 V 212-113 1-7
11257 534 01 48 12 10 47.8 5.90 F2 V 216-116 1-7
11636 553 01 51 52 20 33.9 2.64 A5 V 153 1
11973 569 01 55 08 23 21.2 4.79 FO V 176 1
13041 620 02 05 28 37 37.4 4.80 A5 IV-V 167 1
13161 622 02 06 34 34 45.1 3.00 A5 III 132 1
13174 623 02 06 34 25 42.3 4.98 F2 III 100 1
15385 723 02 26 22 23 14.8 6.19 A5m 127-68 1-7
16647 783 02 37 37 05 53.9 6.25 F3 V 167-112 1-7
23230 1135 03 41 47 42 25.3 3.80 F5 IV 124-167 1-7
24357 1201 03 50 18 17 10.8 6.00 F4 V 105 1
201507 8095 21 07 27 02 44.3 6.45 F5 IV 255 1
202240 8120 21 11 26 36 25.6 6.00 FO III 160 1
202444 8130 21 12 48 37 49.9 3.72 FOIV 115 1
203096 8155 21 16 59 40 49.7 6.20 A5 IV 166 1
203803 8190 21 21 44 24 03.5 5.70 FI IV 110 1
203842 8191 21 21 58 09 57.5 6.30 F5 III 108 1
203925 8198 21 22 21 25 57.5 5.70 A8 III 169 1
204153 8208 21 23 29 46 29.8 5.60 FO V 143 1
205852 8267 21 35 25 19 05.6 5.40 FI IV 150 1
205924 8270 21 36 02 05 32.7 5.70 A9 IV-V 135 1
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Tabla 2.3: Relacion de estrellas no variables observadas (Continuacion)
Identificaciôn 
HD HR
Coordenadas (1950.0) 
a 6
Mag. Visible Tipo Espectral S/ R Campana
207652 8344 21 47 46 17 03.1 5.29 F2 III-IV 129 1
210459 8454 22 07 46 32 55.9 4.29 F5 III 160 1
210594 8460 22 08 36 30 18.4 6.30 A8 IV 230 1
210855 8472 22 10 00 56 35.4 5.20 F8 V 173 1
214454 8613 22 35 19 51 17.2 4.63 A8 IV 193 1
216048 8681 22 47 02 10 12.9 6.54 FO IV-V 105 1
217754 8765 23 00 10 31 30.7 6.57 F2 IV 157-105 1-7
217926 8776 23 01 29 06 20.8 6.41 F2 V 180 1
218396 8799 23 05 01 20 51.8 5.99 A5 V 155-125 1-7
218470 8805 23 05 29 49 01.4 5.70 F5 V 198-97 1-7
219080 8830 23 10 15 49 08.0 4.52 FO V 156 1
219291 8838 23 11 56 29 30.0 6.41 F6 IV 198 1
219487 8845 23 13 30 24 29.9 6.60 F5 V 135-103 1-7
220242 8888 23 19 30 26 20.1 6.60 F5 V 173-114 1-7
La identificaciôn, coordenadas, magnitudes visuales y tipos espectral es fueron obtenidos del Centre 
de Données Stellaires (CDS) utilizando SIMBAD.
Tabla 2.4: Relacion de estrellas estdndar observadas
Identificaciôn 
HD HR
Coordenadas (1950.0) 
a 6
Mag. Visible Tipo Espectral S /R Campana
61421 2943 7 36 41 05 21.3 F5IV 205-147-130 l(2)-7(4)-8
159651 6556 17 32 36 12 35.7 2.10 A5III 179 1(2)
187642 7557 19 48 21 08 44.1 0.77 A7V 163 1(2)
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2.2 In stru m en taciôn
2.2.1 Espectrôgrafos
Tal y como se indica en la Tabla 2.1, han sido très los espectrografos utilizados 
en las distintas campanas de observacion: dos de ellos (RBS, IDS) son espectrografos 
con una red de dispersion plana, mientras que el espectrografo Sandiford es de tipo 
echelîe. Veamos brevemente a continuacion cuales son las caracteristicas propias de 
cada uno de estos instrumentos.
Un espectrografo tipico consta de una rendija de entrada situada en el foco del 
telescopio, un colimador que recoge los rayos divergentes procedentes del telescopio, 
un elemento dispersor (prisma o red de difraccion) y una càmara que focaliza la luz 
dispersada en el detector. La distancia entre la rendija y el colimador se denomina 
longitud focal del colimador. Igualmente, la distancia entre la càmara y el espectro 
focalizado recibe el nombre de longitud focal de la càmara. Normaimente, se suele 
utilizar como elemento dispersor una red de difraccion plana ya que su ehciencia 
luminosa es mayor que la de otros element os dispersores como prismas o redes de 
difraccion concavas.
Se puede demostrar (Gray, 1992e) que, para una determinada longitud de 
onda, la posicion del màximo de intensidad del rayo difractado viene dada por la 
siguiente ecuacion
nX/d =  0  (2.1)
donde B = s in a  -f sin/9, siendo a  y /3 el àngulo de los rayos incidente y difractado 
respectivamente con la normal a la red de difraccion y d la distancia entre rendijas.
La dispersion angular de una red de difraccion viene dada por (Gray, 1992e)
d/3 /  da = n /  (d cas (3) (2.2)
De la anterior ecuacion se deduce que la dispersion angular puede aumentar bien 
disminuyendo el espacio entre rendijas d (esto es, aumentando el numéro de Imeas 
por unidad de longitud) o bien observando a altos ordenes, tal y como ocurre en los 
espectrôgrafos echelle de los que hablaremos posteriormente.
Igualmente, el poder de résolu ci on viene dado por (Gray, 1992e)
A/AA = W n / d  (2.3)
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donde W  indica la anchura de la red. Se observa que el poder de resolucion es mayor 
al aumentar el tamano de la red y el numéro de Imeas por unidad de longitud.
Uno de los principales inconvenientes de una red como la expuesta anterior- 
mente radica en el hecho de que el màximo de intensidad del rayo difractado se 
alcanza para n =  0, que se corresponde con una dispersion angular nula. Esto 
hace que la utilizacion de ordenes altos para obtener una mayor resolucion se vea 
dihcultada por las bajas intensidades del rayo difractado. Una posible solucion a 
este problema se basa en colocar un prisma o un espejo en las rendijas de la red 
de difraccion. Normaimente se suelen utilizar espejos debido a que las propiedades 
dispersivas de los prismas constituyen una desventaja para luz policromàtica. El 
àngulo entre la normal al espejo y la normal a la red se denomina àngulo ”blaze” y 
toma valores de ^  =  20° para redes que utilizan ordenes bajos o de ^ =  60-75° para 
espectrografos echelle.
Como se cito anteriormente, la principal ventaja de un espectrografo echelle 
es su alta dispersion angular d(3 /  da como result ado de utilizar ordenes altos. No 
obstante, a medida que n aumenta, el rango espectral cubierto por cada orden 
y la distancia entre ordenes disminuye, lo que ocasiona un solapamiento de los 
mismos (Gray, 1992e). Para evitar este solapamiento es necesario introducir lo que 
se denomina un elemento de dispersion cruzada que puede ser bien una nueva red 
de difraccion o bien un prisma.
2.2.2 Observatorio de La Palma
Se utilizaron dos telescopios en las campanas realizadas en La Palma: el Ja­
cobus Kapteyn y el Isaac Newton. El telescopio Jacobus Kapteyn (en adelante JKT) 
tiene montura ecuatorial con un espejo primario parabolico de 1.0 m de diàmetro 
y dos espejos secundarios. El secundario utilizado en las observaciones es un es­
pejo hiperboloide que proporciona una focal f/15 . El telescopio Isaac Newton (en 
adelante INT), tambien estâ niontado ecuat ori aiment e con un espejo primario de 
2.54 m de diàmetro y una focal f/15.
En cada telescopio se utilizo un espectrografo diferente: por un lado, el es­
pectrografo Richardson-Brealey (Richardson y Brealey, 1973; en adelante RBS), 
disponible en el JK T (Richardson y Brealey, 1973) proporciona un rango de lon­
gitud de onda de % 200 A ([4790 Â-5000 A]) pràcticamente centrado en H^. El
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tamano de la rendija de entrada es de 1.0 segundos de arco. El colimador es un 
paraboloide con una longitud focal de 750 mm. Las caracteristicas del detector se 
muestran en la Tabla 2.6 y en la Figura 2.1. La red de difraccion utilizada y la 
dispersion alcanzada se muestran en la Tabla 2.5. Existe una làmpara de tugnsteno 
asociada al espectrografo, que se utilizo como fuente homogénea en las imàgenes de 
flatfield. Igualmente, existen làmparas de càtodo bueco de Cu-Ar y Cu-Ne para la 
calibracion en longitud de onda. No obstante, no se observaron imàgenes de este 
tipo, realizàndose la calibracion en longitud de onda segun el método descrito en 
2.3.1.
Por otro lado, el espectrografo IDS disponible en el INT posee distintas redes 
de difraccion asociadas a la càmara de 500 mm. utilizada, que cubren distintos 
rangos y dispersiones. La red utilizada en nuestras observaciones se muestra en la 
Tabla 2.5 y proporciona un intervalo en longitud de onda y una resolucion similar a 
la que se obtenia con el RBS. El colimador posee una longitud focal de 1275 mm., 
pudiéndose elegir entre très tipos de recubrimientos diferentes para conseguir la 
maxima reflectividad en la region de interés. Dos de ellos AG Red y AL Wide se 
utilizaron en las diferentes campanas. Las caracteristicas del detector (EEV5) se 
muestran en la Tabla 2.6 y en la Figura 2.1. Asociadas al espectrografo, existen, 
una làmpara de tugnsteno como fuente de iluminacion homogénea y làmparas de 
calibracion de Cu-Ar y Cu-Ne. Una descripcion màs detallada de la instrumentacion 
disponible en ambos telescopios se puede encontrar en Unger et al. (1988).
52 Capitula 2
Tabla 2.5: Caracteristicas de las redes de difraccion pertenecientes a los 
espectrografos RBS e IDS
Nombre Espectrografo Lineas • m m  ^ Longitud de onda central Dispersion
À (Â* mm~^) (À- pixel~^)
R2400 RBS 2400 4400 19.0 0.41
R1200B IDS 1200 3500 16.7 0.37
Tabla 2.6: Paràm etros de los CCD s GEC P8603 y  EEV5
P aram ètre chip
GEC3-GEC6 (P8603) EEV5
Tamano del pixel (^m) 22 X 22 22.5 X 22.5
Formato (pixels) 385 X 578 1280 X 1180
Formato (mm) 8.5 X 12.7 28.8 X 26.55
Tiempo de lectura (segundos) ~  25 ~  120
Electrones por cuenta (e~/ADU) ~  1 ~  0.7
Ruido de lectura (e“ )^ 5-10 4.6
Saturaciôn (cuentas) > 60000 > 60000
Eficiencia cuântica(% ) Intensidad Intensidad
• Màximo 55 45
• 4000 À 15 14
• 8000 Â 40 35
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Figura 2.1
Curvas de eficiencia de los CCD utilizados (Unger et al., 1988)
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2.2.3 Observatorio de McDonald
El espectrografo echelîe Sandiford en funcionamiento en el telescopio de 2.1 
metros del Observatorio McDonald cubre un rango continue en longitud de onda (con 
solapamiento en longitud de onda entre los distintos ordenes, sin discontinuidades 
entre ellos) que puede variar desde 500 Â a A = 4400 Â (rango 4200 Â-4700 Â) hasta 
2500 A (rango 6500 Â-9000 A). En nuestras observaciones el rango espectral fue 
6190 A-8500 a , con una resolucion espectral de 0.06 A/ pixel a A =  6562.81 A (Ha).  
El espectrografo cuenta con un conjunto de rendijas con diâmetros comprendidos 
entre 1 y 20 segundos de arco. Como elemento de dispersion cruzada se utiliza un 
prisma ya que este proporciona una separacion entre ordenes màs uniforme que la 
obtenida mediante redes de difraccion. Esto se debe a que la reducciôn del rango 
espectral cubierto por cada orden al disminuir la longitud de onda se compensa con 
un aumento proporciona! en la dispersion del prisma. La distancia entre ordenes 
depende de la longitud de onda y su valor teorico va desde 10 pixeles a A = 10000 A, 
hasta 23 pixeles a A = 4305 A.
Debido a las dificultades para obtener una fuente de iluminacion suhciente- 
mente uniforme como flatfield a causa del extenso rango de longitud de onda cu­
bierto, el espectrografo esta equipado con un par de làmparas halogenas de cuarzo, 
las cuales abarcan dos rangos distintos de longitudes de onda (3500 A-5000 A y 
5000 A-8000 A). También existe una làmpara de càtodo hueco de Th-Ar para la 
calibracion en longitud de onda.
El valor de la luz difusa en el espacio entre ordenes se ha estimado en un 
1 % mediante comparaciones entre las anchuras équivalentes calculadas con este 
instrumente y las obtenidas a partir del Atlas de Arturo (Griffin, 1968). En la Figura
2.3 se comparan igualmente las anchuras équivalentes de los espectros observados 
de Procyon con las obtenidas a partir del Atlas de Procyon (Grifiin y Griffin, 1979), 
obteniendo un valor similar.
Los espectros CCD obtenidos con este espectrografo estàn contaminados por 
la presencia de una zona brillante centrada en el CCD en la direccion de dispersion. 
El origen de esta peculiaridad es la reflexion de la luz en el detector CCD que vuelve 
a la red a traves de la càmara y el prisma. Alli es dispersada —la luz reflejada incide 
en la red con un àngulo a  aproximadamente igual al àngulo original de la red /9, 
aunque el numéro de orden m  puede diferir del orden original m — y es conducida
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de nuevo al CCD a través de la càmara. La consecuencia de este fenomeno es que 
un tercio del rango de longitudes de onda cubierto por uno o dos ordenes echelle 
situados en el centro del CCD es oscurecido por estas imàgenes brillantes. Una 
solucion actualmente en estudio consiste en cubrir el CCD, lo que disminuiria la 
intensidad del fenomeno en un 80 %, reduciendo la fraccion de luz reflejada por 
el CCD del 50 % al 10 % (Tull et al., 1993). Un estudio detallado del diseno de 
la càmara y el espectrografo se puede encontrar en McCarthy et al. (1993). En la 
Tabla 2.7 se citan las principales caracteristicas del instrumente.
T ab la  2.7: In s tru m e n ta c iô n  del te lescop io  de 2.1 m . del O b serv a to rio  de 
M cD onald
e C C D
-Tamano del pixel (/tm) 27 X 27
-Formato (pixeles) 1200 X 400
-Electrones por cuenta [e~ jADU) 1.61
-Ruido de lectura ( e “ ) % 8
-Linealidad [ADU) 49200
• C A M A R A
-Longitud focal efectiva (mm) 777
e C O L IM A D O R
-Longitud focal efectiva (mm) 2000
• E S P E C T R O G R A F O
-Lmeas por m m ” .^ 23
-Poder de resolucion (R =  A/AA) 60000
2.3 R ed u cc iô n  de los datos
2.3.1 Reducciôn de los datos del Observatorio de La Palma
El proceso de reducciôn de los espectros de La Palma ha sido el estàndar para
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una red de difraccion plana. A lo largo de este capitulo entenderemos por hias, 
el resultado de sumar el valor de la corriente de oscuridad (définido como el error 
cuadràtico medio del voltaje (seccion 2.6)) y la constante aditiva introducida para 
evitar tener que realizar operaciones con valores de intensidad proximos a cero. Para 
determinar una posible dériva temporal del bias, se ha comparado el valor obtenido 
a partir de la imagen de bias con el resultado de promediar el valor de la intensidad 
de las columnas no iluminadas de los espectros observados a lo largo de la noche. En 
ninguna de las campanas de observacion se observé variacion temporal, por lo que 
se decidio définir el valor de bias para cada dia como el valor medio de las imàgenes 
bias observadas dicho dia.
La imagen de flatfield se utiliza para eliminar las variaciones pixel a pixel en la 
sensibilidad del detector. Se puede obtener iluminando con una làmpara incandes­
cente una fuente continua y uniforme espacialmente, como la cupula del telescopio. 
La imagen corregida se obtiene dividiendo la imagen observada por el flatfield, previa 
substraccion del bias y normalizacion de este.
La posicion del espectro en el CCD se puede calcular realizando un perfil espa- 
cial de la imagen. La posicion espacial , perpendicular a la direccion de dispersion, 
donde se alcanza el valor màximo en cuentas corresponderà a la posicion central del 
espectro y servirà de referenda para sustraer el cielo. Previo a la estimacion de la 
contribucion del cielo es necesario eliminar los rayos cosmicos mediante la utilizacion 
de algun tipo de filtro. En este trabajo se ha utilizado un filtro de mediana de 5 
puntos. Una vez hecho esto, la contribucion de cielo se puede ajustar mediante un 
polinomio cuadràtico o cubico. En todas las imàgenes observadas, la contribucion 
del cielo fue pequena. Asi , por ejemplo, una imagen de 10 minutes de tiempo de 
exposicion con aproximadamente 8600 cuentas en el espectro tiene 40-50 cuentas 
provenientes del cielo (ya corrregido de bias). Igualmente, una de las imàgenes màs 
débiles (15 minutes de exposicion) présenta 2200 cuentas en el espectro y 90 cuentas 
de cielo (también corregido de bias).
Una vez calculada la contribucion del fonde de cielo, la extraccion del espectro 
se puede llevar a cabo, bien sumando directamente, para cada longitud de onda, la 
contribucion de los pixeles de un intervalo perpendicular a la direccion de dispersion, 
centrado en el espectro y de longitud la calculada mediante el perfil espacial o bien 
asignando un determinado peso estadistico a cada pixel de acuerdo con la relacion
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senaî-ruido. Este ha sido el criterio utilizado en nuestras observaciones, basàndonos 
en el algoritmo de extraccion optima desarrollado por Home (1986).
Tal y como se indicé en la Seccién 2.2.2, no se observaron espectros de calibracién 
en la campana 1. En este caso y puesto que para nuestros propésitos es suficiente 
una relacién lineal pixel-longitud de onda, la calibracién se ha llevado a cabo me­
diante identiflcacién de lmeas en el Atlas Solar (Moore et al., 1966). En el resto 
de las campanas de La Palma (realizadas en el INT) se utilizaron las làmparas 
de calibracién disponibles. La regién espectral observada en los espectros de La 
Palma ocupa desde 4790 Â a 5000 Â, centrada en Hy9 4861 Â. La Hnea H/? es 
interesante para determinar temperaturas efectivas ajustando el perfil de la Hnea a 
modelos sintéticos (Capitulo V). Ademàs, la presencia de un importante numéro de 
lmeas metàlicas (Fe I principalmente) hace posible, en principio, la determinacién 
de abundancias a pesar del solapamiento de las Hneas y de la resolucién moderada 
de nuestros espectros.
2.3.2 Reducciôn de los datos del Observatorio McDonald
La reduccién de datos se ha llevado a cabo dentro del contexto echelle del 
paquete de reduccién de imàgenes MIDAS (versién Mayo 1991). Una sesién tipica 
de reduccién echelle consta de los siguientes puntos:
• Pre-procesado: consiste en la eliminacién de columnas defectuosas y pixeles 
saturados y en la sustraccién del bias. Las columnas o los pixeles defectuosos 
pueden suprimirse utilizando filtros que sustituyan los valores erréneos por el 
valor de la mediana de los pixeles contiguos. Al igual que se hizo para los 
espectros de La Palma, el valor del bias consider ado ha sido el valor promedio 
de todas las imàgenes bias observadas cada noche.
• Definicion de los ordenes: El primer problema en la reduccién de los espectros 
echelle es la solucién de la relacién de dispersién, definida por las siguientes 
ecuaciones:
y = f i ( x , m)  (2.4)
z =  /2(A,m) (2.5)
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la primera de las cuales define la posicion del orden espectral, m, y la segunda 
da, para cada orden, la relacion de dispersion en una dimension. La funcion 
/ i  se puede aproximar por un polinomio de la forma:
J  7
y = fi{x,TTi) ~  X I S  (2.6)
j = 0 i = 0
donde los coeficientes ü i j  se calculan por medio de ajustes por minimos cuadra- 
dos sobre una red de puntos {xk,yk)‘
• Sustraccion del fondo de cielo: El nivel de background en el espectro observado 
se puede définir como:
Back = A q A l  ' t -\- A 2 ' cuentas -f A 3 (2.7)
donde Aq  corresponde al valor del bias, Ai • t se  debe a la contribucion del 
cielo, la cual aumenta con el tiempo de exposicion, A 2 • cuentas es la luz difusa 
procedente de los ordenes adyacentes y A 3 engloba otros paràmetros dificiles 
de cuantificar como seeing, situacion del objeto en la apertura a lo largo del 
seguimiento ...
Una manera fàcil de obtener una estimacion aproximada del nivel de back­
ground es hacer un perfil espacial del espectro. En él se puede apreciar que no 
es fàcil distinguir entre luz difusa procedente de los ordenes adyacentes (dada 
por los extremos de la gaussiana) y la luz debida al cielo. Se llevaron a cabo 
algunas comprobaciones para clarificar las diferentes contribuciones al fondo 
de cielo. En las estrellas débiles, con menor numéro de cuentas y donde el 
término debido a luz difusa puede despreciarse, se encontre que el nivel del 
background era similar al valor del bias calculado en las imàgenes bias siendo, 
por tanto, también despreciable la contribucion del cielo (Ai • t). Por otra 
parte, en las estrellas brillantes con tiempos de exposicion cortos en los que el 
término Ai es despreciable, se encontre que el valor del fondo era ligeramente 
mayor que el bias debido a la contribucion de la luz difusa de los ordenes. Se 
puede observar, pues, que en ambos casos, la contribucion del cielo no es sig- 
nificativa, por lo que se decidio no realizar ninguna sustraccion del mismo.
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Este argumento es defend!do también por otros autores (Lambert et a l, 1993; 
Smith, 1993) quienes no corrigen de fondo de cielo sus observaciones echelle.
• Correcion de flatfield :
La correccion por flatfield es anàloga a la descrita para las observaciones de 
La Palma. Al igual que se hizo para las imàgenes bias, en aquellos casos en los 
que se haya observado màs de un flatfield por noche, se ha tomado el flatfield 
promedio de todos ellos.
• Extraccion de los ordenes:
El espectro uni dimensional se ha extraido, para cada orden, sumando la con­
tribucion de los pixeles en un intervalo cuya posicion central viene definida 
por las ecuaciones (2.1) y (2.2). La anchura optima del intervalo vendrà dada 
por el tipo de observacion, teniendo en cuenta que si es demasiado pequena los 
ordenes solo se extraeràn parcialmente y presentaràn una variacion periodica 
debida a su inclinacion respecto a las lineas en la imagen y si, por otra parte, es 
demasiado grande, se est aràn incluyendo pixeles con una baja relacion senal- 
ruido en los extremos del orden.
• Calibracion en longitud de onda:
La manera usual de calibrar un espectro en longitud de onda consiste en tomar 
el espectro del arco asociado al objeto y encontrar las relaciones de dispersion 
identificando lineas en dicho arco. Aunque la làmpara de torio-argon es una 
fuente comun en espectroscopia de alta dispersion ya que el torio présenta un 
espectro con numéros as lineas de émision, el espectro de argon présenta varias 
lmeas intensas en el infrarrojo cercano, que saturan el CCD en cualquier ex­
posicion lo suficientemente larga para obtener las lmeas de torio, contaminando 
diferentes ordenes. Debido a esto, el algoritmo que realiza la calibracion den­
tro del paquete echelle de MIDAS encontrar à lmeas ’’artificiales” en la misma 
posicion x pero en diferentes ordenes calculando unos coeficientes de dispersion 
erroneos. Una posible solucion a este problema consiste en eliminar estas lmeas 
saturadas del espectro del arco observado.
Otra posibilidad en aquellos casos en que sea suficiente el término lineal en 
la calibracion pixel-longitud de onda, consiste en identificar lmeas espectrales
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con la ayuda de un atlas (p.e., Moore et a l, 1966), encontrando una relacion 
lineal pixel-longitud de onda para cada orden. Puesto que en nuestro caso 
una relacion lineal es suficiente, este segundo método ha sido el utilizado fi- 
nalmente.
• Correccion del effecto ripple:
En general, un espectro echelle est ara afectado del llamado efecto ripple debido 
a la curvatura que present an los ordenes en sus extremos. Diferentes algoritmos 
de correccion pueden encontrarse en la bibliografîa (p.e., Ahmad, 1981; Barker, 
1984). No obstante, los espectros echelle del Observatorio de McDonald no 
necesitan ser corregidos de efecto ripple debido a la particular configuracion 
del espectrografo: las làmparas de calibracion estàn situadas por delante de 
la red de difraccion de forma que las imàgenes de flatfield también estaràn 
afectadas de ripple, por lo que la simple division por el flatfield eliminar à tal 
efecto.
Tal y como se cito anteriormente, un espectro tipico de la campanas del Obser­
vatorio McDonald cubre una ampli a region espectral (6190 Â-8500 Â). La excelente 
resolucion y la buena relacion senal-ruido de los mismos permite la realizacion de un 
detallado anàlisis de abundancias. En este trabajo, hemos centrado nuestra atencion 
en las lineas de Fe I, Fe II, Ca I y 0  I.
2.4 D eterm in acion  de la luz d ifusa y  del n ivel del 
con tin u e
Parte de la luz que entra en el espectrografo puede aparecer en el espectro en 
una posicion bastante alejada de la que le corresponderi'a por su longitud de onda. 
Estos fotones dispersados son desviados por diversas causas (imperfecciones en las 
redes y en los espejos, polvo suspendido en el aire...). La presencia de luz difusa en 
un espectrografo provoca un error sistemàtico en las medidas de intensidad y forma 
de las lineas, y en general causa una pérdida de contraste ya que la luz difusa tiende 
a rellenar las lineas de absorcion (Gray, 1992a).
No existen métodos sencillos para calcular la luz difusa en los espectrografos y 
todos ellos necesitan medidas de laboratorio (Waddell, 1956; Teske, 1967) o medidas
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sobre el Atlas del espectro Solar (Kurucz et al., 1984). En nuestro caso, la estimacion 
de la luz difusa se ha calculado comparando las anchuras équivalentes de los espectros 
observados de Procyon en las distintas campanas y las del Atlas fotométrico de 
Procyon (Grifiin y Griffin, 1979). Para tener una buena determinacion de la luz 
difusa es conveniente seleccionar Hneas a lo largo de todo el rango de longitudes de 
onda (eligiendo Hneas de diferentes ordenes en el caso de espectros echelle) y con 
diferentes anchuras équivalentes. Pero antes de calcular las anchuras équivalentes es 
necesario haber definido previamente lo que se entiende por nivel del continuo.
La determinacion del nivel del continuo en un espectro es uno de los puntos màs 
criticos para poder realizar medidas optimas sobre Hneas ya que todos los result ados 
posteriores dependeràn de dicha determinacion. A pesar de que no existe un método 
universalmente aceptado para ello, la idea bàsica consiste en seleccionar diferentes 
vent anas espectrales donde no haya Hneas o donde sean lo suficientemente débiles 
para ser despreciables y ajustar un poHnomio que definirà el nivel del continuo. El 
espectro normalizado se obtendrà dividiendo el original por el valor del polinomio 
en cada punto.
La determinacion del continuo se ha realizado utilizando los espectros observa­
dos de Procyon en las distintas campanas. Esta eleccion se basa en dos motivos. En 
primer lugar, es la estrella observada con menor velocidad de rot acion (v sin i =  4 
km s“^). Se sabe que uno de los efectos del ensanchamiento rotacional es producir 
una subestimacion (”bajar”) el nivel del continuo en aquellas regiones con gran can- 
tidad de Hneas espectrales. En Procyon este efecto se puede ignorar. En segundo 
lugar, es posible comprobar el nivel del continuo calculado comparando las anchuras 
équivalentes con las del Atlas fotométrico de Procyon (Griffin y Griffin, 1979). Para 
la determinacion del continuo, se ha utifizado un espectro de Procyon ’’promedio” 
de los dos espectros observados en la campana 1. En ambos espectros (espectro 
’’promedio” de la campana 1 y espectro del Atlas) se han seleccionado diferentes 
regiones con ausencia de Hneas. Debido a la baja resolucion de los espectros de las 
campanas de La Palma, se decidio no comparar directamente anchuras équivalentes 
de Hneas sino directamente el àrea encerrada por regiones comprendidas entre dos 
vent anas de continuo. Si la determinacion del continuo fuese perfect a y no existiera 
luz difusa, los valores de las àreas calculadas deberian coincidir en ambos espectros. 
En el Panel A de la Figura 2.2 se observa el cociente entre las àreas en el espectro de
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La Palma y el espectro del Atlas en funcion de la longitud de onda para un ajuste 
lineal del nivel de continuo. En dicho panel se puede ver que las diferencias en las 
areas llegan a ser del 40 %, valores que resultan totalmente inaceptables. En los 
Paneles B, C se observan los cocientes para ajustes cuadraticos y cubicos respectiva­
mente. Se deduce que los mejores resultados se obtienen con el polinomio de tercer 
orden con un valor medio del cociente entre areas de ~  5 %.
En las campanas de observacion 2 a 6 en las que no se observé Procyon, 
la determinacién del continuo se realizé con el mismo método, es decir, seleccio- 
nando las mismas vent anas espectrales y ajustando un polinomio de tercer or­
den. En cuanto a las observaciones en McDonald (campanas 7 y 8), en ambas 
se tomaron espectros de Procyon. El hecho de que las estrellas observadas en estas 
campanas tengan velocidades de rotacién pequenas, unido a la mayor resolucién 
de estos espectros, hace que la determinacién del continuo sea mucho mas précisa 
para la mayoria de los érdenes de interés. No obstante, la presencia de lmeas at- 
mosféricas en el infrarrojo cercano dihculta tal determinacién en algunas regiones 
(p.e., [6290 Â-6340 Â], [7750 Â-7790 Â|).
Una vez definido el continuo se puede retomar el problema de la luz difusa. 
En principio, centraremos nuestra atencién en los espectros de las campanas de Mc­
Donald puesto que éstos seràn los utilizados en el calculo de abundancias. Son dos 
los paràmetros que han de conocerse: la luz difusa del espectro observado relativo al 
espectro del Atlas y la luz difusa absoluta de este espectro. Este ultimo paràmetro 
fue medido por Steffen (1985) y se supone del 4 %. Respecto a la luz difusa del 
espectro observado relativo al espectro del Atlas, se observa en la Figura 2.3 que, en 
los espectros de McDonald, no hay diferencias sistemàticas en las anchuras équiva­
lentes entre los espectros observados y los del Atlas. Por tanto no se ha considerado 
ninguna correccién relativa a la luz difusa y se ha tomado como EW real la medida 
en el espectro observado multiplicada por el factor 1.04.
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Figura 2.2
Cocientes entre las areas de diferentes regiones espectrales en el espectro normalizado de 
Procyon (campana 1) y en el espectro del Atlas con diferentes definiciones del nivel del 
continuo (Paneles A, B, C). Los mejores resultados se consiguen en (7, donde se ha elegido 
un polinomio de tercer orden para el ajuste. Las longitudes de onda seleccionadas estàn 
marcadas con una Hnea vertical en £), donde también se représenta el espectro de Procyon 
promedio de la campana 1 ya normalizado mediante una determinacion cübica del nivel 
de continuo. En A,B,C\a.s barras horizontales no indican errores sino que delimitan las 
regiones espectrales consideradas mientras que las barras verticales indican la desviacion 
estàndar en el cociente calculado.
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Figura 2.3
Comparaciôn entre el espectro observado y el espectro del Atlas de Procyon (campanas 7 
y 8). Se puede observar que no es necesario aplicar ninguna correccion debido a luz difusa.
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2.5 P erfil in stru m en ta l
El espectro de una estrella puede aparecer distorsionado por diferentes causas 
(difraccion, aberraciones, ...). En cualquiera de estos casos, la estructura de las 
lineas espectrales pierde contraste. Las medidas del perfil instrumental constituyen 
un indicador de la importancia de dicha degradacion.
Consideremos una fuente de luz que emite una Ifnea espectral infinitamente 
estrecha a una longitud de onda Aq. Esta hnea se puede represent ar como 6(A — Aq).
Se define el perfil instrumental, 1(A), como el espectro medido para dicha funcion 8.
En general, un espectro F(A) se puede entender como una serie de funciones 8 con 
la altura modulada por F(A). Cada una de esas funciones 8 se transforma en 1(A) 
en el espectro observado, estando cada 1(A) desplazada a la longitud de onda de la 
funcion 8. El espectro observado es, por tanto, la suma de esas 1(A) desplazadas 
(Gray, 1992a).
D{\ )  =  /(A -  Ao)F(Ao)dA =  7(A) * F(A) (2.8)
J — OO
con el cero en longitud de onda en el centro de la region espectral de interés. En 
otras palabras, el espectro observado vendrfa dado por la convolucion del perfil 
instrumental con el espectro real.
2.5.1 Métodos utilizados en el càlculo del perfil instrumental
Se han estudiado distintos métodos para la determinacion del perfil instrumen­
tal. En aquellas campanas en las que se observaron espectros de arcos de calibracion, 
se han utilizado las Ifneas de taies espectros. La calibracion de los arcos, esto es, la 
transformacion de pixel a longitud de onda en la direccion de dispersion, se realizo 
con tablas de torio-axgon. Una vez que el espectro ha sido calibrado, las Hneas del 
arco se ajustan a perfiles gaussianos y se calcula la anchura a media altura (que 
abreviaremos como FWHM a lo largo de este trabajo) correspondiente. Se sabe que 
una distribucion gaussiana puede expresarse de la siguiente forma:
(j(x ;a,6 ,c) =  a • ezp[—Zn2(2(z — 6)/c)^] (2.9)
donde a es la altura de la gaussiana, b el valor central y c la FWHM. La relacion
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entre la anchura équivalente EW, la altuia (a) y la FWHM (c) de una gaussiana 
viene dada por (Barlow, 1988)
E W  = l M U 6 7 ’ a ‘ C (2.10)
Puesto que el ensanchamiento instrumental afecta a la forma de la linea pero 
mantiene constante su anchura équivalente, la EW correspondiente al perfü instru­
mental debe ser igual a la unidad. Con este supuesto, el câlculo de a es inmediato.
Las FWHM y la altura de los perfiles instrumentales de cada campana de 
observacion se resumen en la Tabla 2.8. Es de destacar la estabilidad del perfil 
instrumental a lo largo de la noche en las campahas 2, 4 y 6. En la campana 3 
solamente se tomo un arco por lo que no se pueden realizar pruebas de estabilidad.
En las campanas del Observatorio McDonald (campahas 7, 8) se observaron 
numerosos arcos cada noche. Para cada una de las noches de observacion y a lo 
largo de la duracion de cada campana, se comprobaron las variaciones del perfil 
instrumental para aqueUos ordenes de interés. En la Figura 2.4 se puede ver que los 
valores de FWHM permanecen constantes cada noche de la campana 7 (dentro de las 
barras de error) excepto en la ultima noche. En la noche del 23 de Diciembre hay un 
incremento de la FWHM del perfil instrumental con el tiempo debido probablemente 
a condiciones atmosféricas: una variacion en la temperatura del foco pudo ser la 
causa de esa fait a de contraste. Un comport amiento analogo se puede encontrar en 
la campana 8 en la que los valores de FWHM son semejantes al principio y al final 
de la noche sufriendo un incremento hacia la mit ad de la misma.
En las campahas 1 y 5 no se realizaron observaciones de arcos de calibracion. 
En la campaha 1 el càlculo del perfil instrumental se realizo comparando Imeas 
aisladas en el espectro observado de Procyon y en el Atlas fotométrico de Procyon 
(Griffin y Griffin, 1979). En este método es necesario suponer que el ensanchamiento 
debido al perfil instrumental en el espectro del Atlas es despreciable. En la practica, 
esta hipotesis no supone ninguna limitacion ya que la resolucion del espectro del 
Atlas es 0.005 À/ pixel a A =  4861.342 Â. El ensanchamiento debido a rotacion, 
macroturbulencia y microturbulencia sera el mismo en ambos espectros, siendo el 
perfil instrumental que afecta al espectro de la campaha 1 la unica fuente de ensan­
chamiento que los diferencie.
Puesto que la convolucion de dos gaussianas es otra gaussiana, si Ga y Gj, son
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las gaussianas a convolucionar y Gc es el resultado, la FWHM de las très funciones 
est an relacionadas de la siguiente manera (Gray, 1992b):
Ce =  +  (C^) (2.11)
Suponiendo que el perfil observado de la linea es la convolucion del perfil 
instrumental con el perfil de la linea del Atlas y ajustando por gaussianas tan te el 
perfil instrumental como el perfil de linea del Atlas, se puede calcular la FWHM del 
perfil instrumental. Una vez calculada la FWHM del perfil instrumental, la altura 
del mismo vendra dada por (2.7).
Si bien la seleccion de lineas aisladas no es un problema en el espectro del Atlas, 
esta es mas complicada en el espectro observado en la campana 1 debido a su baja 
resolucion, que implica que algunas lineas aparezcan solapadas. Por otra parte, las 
lineas elegidas no deben ser intensas (en general con una anchura équivalente menor 
que 100 mÂ), para obtener un optimo ajuste gaussiano. En total se selecionaron 
cinco lineas (Figura 2.5). En la Tabla 2.9 se muestran los paràmetros del perfil 
instrumental final asi como los perfiles instrumentales calculados individualmente 
con cada linea.
En la campana 5 no se observaron ni espectros de Procyon ni arcos de com- 
paracion por lo que no fue posible calcular el perfil instrumental correspondiente.
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T abla 2.8: Perfiles instrumentales de las diferentes campanas de observacion
Campana Tipo 
de arco
FWHM
(A)
Altura
1 No arcos observados
2 Cu-Ar 1.041 ±  0.041
Cu-Ar 1.046 ±  0.045
Cu-Ar 1.040 ±  0.050
Cu-Ar 1.036 ±  0.049
Valor medio 1.041 ±  0.023 0.902 ±  0.019
3 Th-Ar 1.0724 ± 0.116 0.8760 ± 0.085
4 Th-Ar-Cu-Ne 0.721 ±  0.011
Th-Ar-Cu-Ne 0.733 ± 0.026
Th-Ar-Cu-Ne 0.699 ±  0.039
Th-Ar-Cu-Ne 0.737 ± 0.041
Th-Ar-Cu-Ne 0.722 ±  0.024
Th-Ar-Cu-Ne 0.744 ±  0.041
Th-Ar-Cu-Ne 0.722 ±  0.030
Th-Ar-Cu-Ne 0.715 ±  0.045
Valor medio 0.724 ±  0.011 1.297 ± 0.019
5 No arcos observados
6 Cu-Ne-Ar 0.774 ±  0.016
Cu-Ne-Ar 0.786 ±  0.023
Valor m edio 0.778 ± 0.013 1.207 ± 1.187
7 (18Dic-21Dic) Th-Ar O rden 2 : 0.131 ±  0.046
Th-Ar O rden 4 : 0.137 ±  0.017
Th-Ar O rden 5 : 0.133 ±  0.034
Th-Ar O rden 8 : 0.137 ±  0.041
Th-Ar O rden 17 : 0.143 ± 0.027
Th-Ar O rden 26 : 0.157 ±  0.049
Valor m edio 0.130 ± 0.0122 6.758 ± 0.545
7 (23Dic) Th-Ar Dependencia con el tiempo
8 (17Mar) Th-Ar Dependencia con el tiempo
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FWHM de los espectros de los arcos de las campahas Diciembre 1993 -  Marzo 1994 en 
McDonald.
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Lmeas espectrales seleccionadas para el câlculo del perfil mstrumental de la campana 1. 
La Hnea de trazo grueso corresponde al espectro de Procyon de la campana 1, mientras 
que la linea de trazo fino représenta el espectro del Atlas.
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Tabla 2.9: Paramètres gaussianos de los perfiles instrumentales calculados
mediante diferentes lineas espectrales y del perfil instrumental medio para la 
campana de observacion 1.
Longitud de onda central 
(Angstroms)
Altura FWHM
(Angstroms)
4932.0 ±  0.013
4942.5 ±  0.024 
4950.2 ±  0.041
4973.5 ±  0.044
4989.6 ±  0.039
1.218 ±  0.073 
1.501 ±  0.134 
1.102 ±  0.342 
1.441 ±  0.159 
1.337 ±  0.184
0.771 ±  0.042 
0.626 ±  0.106 
0.852 ±  0.068 
0.652 ±  0.106 
0.703 ±  0.107
Perfil Instrumental Promedio
Altura
(Angstroms)
FWHM
(pixeles)
1.2359 db 0.056 0.7601 ±  0.031
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2.6 R u ido  esp ectra l. D efln ic ion  y  m edida
La idoneidad de un sistema de medida se exprès a normalmente en términos 
de un paramètre denominado relacion senal-ru ido . En nuestro caso, la senal es 
el numéro total de fotones detectados en un pixel dado, n,. Si la senal se registra 
repetidas veces bajo idénticas condiciones, se obtendrâ una senal media < n , > 
con una desviacion estadistica alrededor del valor medio del numéro de fotones 
detectados. La desviacion estândar, dada por es lo que se denomina ru ido .
En ausencia de ruido séria posible detectar cualquier fuente de fotones. Sin em­
bargo el ruido siempre esta présente y generalmente constituye la principal limitacion 
en el proceso de medida. Los origenes del ruido son diversos y normalmente se en- 
cuadran dentro de una de las très categorias siguientes (Gray, 1992c): (1) ruido 
debido a los fotones procedentes de la estrella, (2) ruido debido a los fotones del 
fondo de cielo y (3) ruido instrumental. Las categorias (1) y (2) constituyen fuentes 
inevitables de ruido que represent an un minimo teorico.
El ruido instrumental proviene de corrientes de oscuridad [”dark currenV^ 
en inglés) y ruido de lectura ("readout noise” en inglés) en los detectores CCD 
(Schroeder, 1987). La corrîente de oscuridad se define como la respuesta del de­
tector cuando no esta iluminado y se mide generalmente como el error cuadrâtico 
medio del voltaje de la corriente. Por otro lado, cada transferencia de carga tiene 
una fluctuacion asociada cuya desviacion estândar se mide en numéro de electrones 
por lectura. Este numéro es el Uamado ruido de lectura.
El ruido fotonico proviene de la irregularidad en el tiempo de Uegada de los 
fotones. Estas fluctuaciones vienen descritas por la estadistica de Bose-Eintein: la 
fluctuacion cuadrâtica media. An (fot./s.) de una fuente térmica con temperatura 
caracteristica T, viene dada por (Cray, 1992c)
A n =  n '/ '( l  +  -  l ) ) ' / '  (2.12)
Esta relacion es ligeramente diferente en el caso de fuentes no térmicas (Fell- 
gett, 1955; Smith et a/., 1957). Puesto que hi/ es considerablemente mayor que kT  
en la mayoria de los casos, la distribucion se puede aproximar por una distribucion 
de Poisson, quedando
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An = (2.13)
Se puede demostrar (Kitchin, 1992; Schroeder, 1987; Gray, 1992c) que la 
relacion senal-ruido en los casos en que el ruido de fondo y el instrumental son 
mucho mas pequehos que la senal (B<<L) viene dada por
S /R  % (2.14)
Se puede ver que, suponiendo un flujo constante de fotones en el tiempo, el 
resultado mejora con la rafz cuadrada del tiempo de integracion. En el caso contrario, 
donde L < <  J5, que implica una senal pequena superpuesta a un fondo intenso, se 
obtiene (Gray, 1992c):
S /R  % Li{2By/ ^  (2.15)
En este caso L se deberia aumentar con un telescopio mayor, una mejor instru­
ment acion..., y B se deberia disminuir por medio de mejores detectores, cielo mas 
oscuro, etc...
Una forma diferente de determinar la relacion senal-ruido es trabajar direc- 
tamente sobre el espectro uni dimensional y normalizado. En él, el valor de la in- 
tensidad en las regiones carentes de Hneas deberâ ser 1. Debido a la existencia de 
ruido, en estas regiones se obtendrâ un valor medio cercano a 1 y una desviacion 
estândar que representarâ la relacion senal-ruido. En las Tablas 2.2, 2.3 y 2.4 se 
da una estimacion de la relacion senal-ruido para los espectros de La Palma y de 
McDonald. Una S/R  ~  140-160 es caracteristica de los espectros de La Palma mien­
tras que S/R  ~  80-100 représenta correctamente la mayoria de las observaciones de 
McDonald.
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C apitulo 3
D econvolucion
3.1 E cu aciones in tégra les lin ea les. D eâ n ic iô n  y  
notaciôn .
La forma mas general de una ecu acion integral lineal viene dada por la ex- 
presion
a{x) f (x)  +  A /   ^  ^k(x,  y) f {y)dy = g{x) (3.1)
J a i x )
'&(=)
a^(*
donde A y a{x)  son conocidas. La funcion f {y)  se denomina funciôn fuente 
y tiene que determinarse, mientras que g{x) es la funcion de datos y k{x^y)  es el 
nucleo de la ecuaciôn^ ambas conocidas.
Cuando a(z) es nula, la ecuacion integral se denomina de primera clase, mien­
tras que si a(x) =  1 se denomina de segunda clase. Igualmente, las ecuaciones 
intégrales se pueden clasidcar atendiendo a si los limites de integracion a y  h depen- 
den o no de x. Asi, cuando a y  h son constantes y a  (x) =  0., la ecuacion
/  K^^y) f {y)ày  = g{x)  (3.2)
Ja
se denomina ecuacion de Fredholm. Estudios como, por ejemplo, el câlculo de la 
funcion de respuesta instrumental o la distribucion de estrellas en una galaxia re- 
quieren la resolucion de ecuaciones de Fredholm. Si a es constante y b{x) =  x la 
ecuacion résultante
75
76 Capüulo 3______________________________________________________
I  K^^y) f {y)dy = 9{x) (3.3)
Ja
se conoce con el nombre de ecuacion de Volterra. En Astronomia se utilizan ecua­
ciones de Volterra^ por ejemplo, en el câlculo de la densidad estelar de un cumulo 
globular o en la distribucion de velocidades de rotacion de una muestra de estrellas 
en un intervalo v, v dv (Craig et a/., 1986)
Un tipo especial de ecuaciones de Fredholm de primera clase lo constituyen 
aquellas ecuaciones en las que el nucleo es una funcion de z-y  solamente, esto es
k{x,y) = k{x -  y) (3.4)
y donde los limites de integracion son a =  cx>, 6 = oo. La ecuacion résultante queda 
como
f  -  y)f{y)dy = g{x) (3.5)
J  oo
que se conoce con el nombre de convolucion de las funciones f  y k. Se define la 
funcion h, convolucion de las funciones f y  g como
A(%) = /  / ( % -  y)g{y)dy = f f {y)g(x  -  y)dy (3.6)
J  — o o  J  — CC
siendo f  y g dos funciones definidas en todo el intervalo real [—oo,-f-oo].
La convolucion, representada generalmente por el simbolo f  * g, cumple las 
propiedades bâsicas de la multiplicacion de funciones, esto es:
• f * g  = g  * f
• (ocif i  +  « 2 / 2 ) * g  =  « i ( / i  *y) +  « 2 ( / 2  * g)  0 1 , 0 2  € R
• ( f  * g) * h = f  * (g * h)
siendo / ,  y, h cualquier terna de funciones. Por tanto, el conjunto de fun­
ciones definidas en todo el intervalo real con las operaciones usuales de adicion y 
multiplicacion por escalar y con la operacion de convolucion para la multiplicacion 
de elementos, junto con la norma
= /  (3.7)
J  — 00
es un algebra de Banach (para esta norma | | /  * y|| < ||/ | | • ||y||).
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3.2  E l p rob lem a de la  decon volu cion
Sea la siguiente ecuacion integral
(^®) = /  f{y)^y (3.8)
J o
En principio se podria pensar que la ecuacion integral anterior tiene la siguiente 
solucion analitica
/(y) = (d9ldy)x=y (3.9)
En general, este problema, que desde un punto de vista matemâtico apareceria 
resuelto, présenta un incoveniente en la practica: pequenos cambios en la funcion 
g(x) dan lugar a variaciones importantes en la funcion f(y). Esto es debido al hecho 
de que dos funciones arbitrariamente cercanas (repecto de una cierta norma) en el 
espacio de funciones, pueden aparecer arbitrariamente separadas en el espacio de 
las derivadas (Figura 3.1). En el Panel derecho de esta figura se representan dos 
funciones:
f ( x )  = 1-e-®®'*
g(x)  =  1 — + 0.05 . sin 10 . x
En el Panel izquierdo aparecen representadas sus derivadas. Se observa que, aunque 
las funciones /(x ) , g{x) se encuentran proximas respecto a una cierta norma, estas 
difieren considerablemente en el espacio de las derivadas. Por tanto, la solucion de
(3.9) es inest able frente a cambios de ait as frecuencias en y(z).
En este trabajo, entenderemos por deconvolucion aquél o aquellos métodos de 
resolucion de la siguiente ecuacion integral
i(x) =  f  s(x — x ) o ( x ) d x  (3.10)
J — OO
donde i{x) es el espectro observado, ^(æ —x ) es la, funcion de respuesta (un per­
fil instrumental o un perfil de rotacion, por ejemplo) y o(x) es el espectro corregido 
de toda distorsion o ensanchamiento.
Tal y como se argumenté anteriormente, diversos factores como, por ejemplo, la 
existencia de un cierto nivel de ruido en las observaciones imposibilitan la obtencion
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Figura 3.1
Efecto de las inestabilidades sobre la solucion de la ecuacion intégral (3.9).
del espectro real. No obstante, una estimacion de dicho espectro puede venir dada 
por
d (x )  = o(x) + ${x) (3.11)
donde B{x) es el error residual debido a ruido, distorsiones, etc. Segun esto es 
fâcil deducir que un algoritmo de deconvolucion sera tanto mas efectivo cuanto mas 
pequeno haga el residuo, 0(x). Por tanto, una segunda définicion de deconvolucion 
podria ser aquélla que la describe como el proceso de busqueda de la mejor estimacion 
de o{x) para un espectro observado, %(z), y con una cierta/uncidn de respuesta^ s(z).
Deconvolucion 79
3.3  M étod os d e d econ vo lu cion  lin ea les
Desde un punto de vista historico, los métodos de deconvolucion se pueden 
clasificaj en lineales y no lineales. Los primeros, caracterizados por el hecho de que 
el espectro deconvolucionado es una combinacion lineal de las funciones iniciales (el 
espectro observado y la funcion de respuesta^ en nuestro caso), tienen como ventaja 
su rapidez y su relativa simplicidad. Sin embargo, y en cierto sentido debido a esta 
simplicidad, present an varias des vent aj as, resueltas unicamente con los Uamados 
métodos no lineales con constrenimientos. Citemos a continuacion algunos métodos 
de ambos grupos.
3.3.1 Método iterativo
La ecuacion (3.10) se puede escribir en forma discreta como
i'm — ^m-k^k (3.12)
k
Suponiendo que la funcion de respuesta tiene un numéro de puntos impar y 
hnito, y considerando la conmutatividad de la convolucion, la ecuacion (3.12) se 
puede escribir como
l = L
im =  (3.13)
1 - - L
Por motivos de simplicidad, supondremos que la funcion de respuesta alcanza 
el mâximo en / =  0. Por otra parte, supongamos que el espectro real, o(x) se anula
para submdices menores o iguales que 1 — L. En el caso particular en que L =  1 y
771 =  0 , el primer valor, io, es
t'o =  Oi3_i (3.14)
y la primera estimacion del espectro real sera:
o i= io /^ - i  (3.15)
De la misma manera, el siguiente valor, t'i, y la siguiente estimacion vendrân 
dadas por:
i\ — Oi Sq -f- 02S_i (3.16)
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02  = (t'i -  Oi3o)/a_i =  (il -  IoSq!s_^)ls_i) (3.17)
Procediendo de forma iterativa, se puede demostrar que la {k -f l)-ésima esti­
macion viene dada por la siguiente expresion:
L
Ok+l = (H-L+1 -  ^  ^lOk-L-\-l-l)/^-L (3.18)
/=—L+l
No obstante, en la practica el espectro observado presentarâ un cierto nivel de 
ruido, por lo que una expresion mas précisa de (3.15) vendra dada por:
Ol =  (lo +  Uq)/S_i =  lo/S_i -f Uq/S - i (3.19)
En general, los valores en los extremos de la funcion de respuesta son pequenos 
comparados con los valores centrales (p.e., perfil gaussiano). Esta forma particular 
de los perfiles tiene una influencia critica en el proceso iterativo, puesto que ya en la 
primera iteracion el error asociado, iio /j- i ,  sera importante debido a que el divisor
es pequeno. Ademâs este error se propagarâ y crecerâ en cada iteracion.
3.3.2 Método de Van Citter
Mas sofisticado que el previamente descrito, este método fue desarroUado por
Van Citter (1931) y se basa en el siguiente argumente. Asi como el espectro obser­
vado, i(z), es considerado como una primera aproximacion del espectro real, o(z), 
(de hecho, si no se aphca deconvolucion, el espectro observado se considéra como 
real), también se puede suponer que la primera estimacion Oq(x) constituye una 
primera aproximacion del espectro observado, Iq(x). De esta manera, se puede es- 
tablecer una relacion entre las diferencias del espectro observado y su aproximacion 
(i(x) — i o { x ) )  y del espectro real y su aproximacion (o(x) — oq(x)) mediante la 
siguiente expresion:
oi(z) =  oo(x) 4- [î(x) -  a(z) * oo(x)] (3.20)
donde * significa convolucion. En general, se tiene
^(*+i)(^) _  4- [i(z) — s(z) * o^^^(z)] (3 .21 )
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Figura 3.2
Perfil espectral obtenido mediante el algoritmo de Van Citter. La linea de trazo fino repré­
senta la convolucion de un espectro sintético generado con ATLAS8 (Kurucz, 1979a) con 
un perfil instrumental. La linea de trazo grueso représenta el espectro deconvolucionado 
obtenido tras très iteraciones. Se observa que el espectro deconvolucionado présenta, a 
algunas longitudes de onda, una intensidad mayor que el nivel del continuo.
Al represent ar los sucesivos espectros obtenidos en las distintas iteraciones, 
si bien cualitativamente se obtienen unos perfiles mas m'tidos y estrechos en cada 
iteracion, las lineas de absorcion toman valores por encima del nivel del continuo y 
por ello cualquier medida realizada sobre las lineas (ancburas équivalentes, anchura 
a media altura...) carecerà de sentido fîsico, desaconsejando, por tanto, la utilizacion 
de este método (Figura 3.2).
82 Capüulo 3______________________________________________________
3.3.3 Formulacion matricial
Una vision diferente del problema de la deconvolucion se obtiene utilizando la 
expresion matricial asociada a (3.13):
i = s X o (3.22)
donde i y o son vectores columna donde [i]n = in Y [o ]m  = Los elementos 
de s vienen dados por [s]„m = ^n-m* Es facil demostrar que la matriz s présenta 
una cierta simetria: cada Hnea es similar a la anterior pero desplazada un elemento 
hacia la derecha. Esta propiedad se puede exprès ar como:
[s]jfc = [s]mn (3.23)
con j-k = n-m. Este tipo de matriz recibe el nombre de Matriz de Toepîitz.
La estimacion del espectro real puede obtenerse de (3.22) inviertiendo la matriz 
s, esto es
o = [s]~^i (3.24)
Al utilizar este método puede surgir el problema del tamano de la matriz s, 
que puede Uegar a ralentizar el proceso de computacion. Sin embargo, el mayor 
problema es la simetria anteriormente mencionada: cada fila es similar a la anterior, 
por ello la ”informacion adicional” proporcionada por cada fila nueva es minima. 
Si todas las filas fueran idénticas, la matriz s séria singular^ su déterminante séria 
nulo y la ecuacion (3.24) no tendria solucion. En nuestro caso, la matriz recibe 
el nombre de mal condicionada^ que significa que pequenas perturbaciones en i 
(debidas a ruido, por ejemplo) producirân grandes fluctuaciones en la estimacion de 
o. La solucion a este problema se basa en la utilizacion de métodos iterativos que, 
ya sea automaticamente, con un algoritmo, o subjetivamente con la interpret acion 
del investigador, controlen las fluctuaciones que puedan ocurrir en las diferentes
iteraciones. Veamos dos métodos basados en esta idea y que constituyen la base de
los métodos no lineales con constrenimientos que seran estudiados en la siguiente 
seccion.
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3.3.4 Método del punto simultàneo
La ecuacion (3.12) puede escribirse en funcion de los elementos de la diagonal 
como:
ifi =  [s]„„ 4- (3.25)
n^m
6
On = (l/[s]„„) • («„ -  53 WnmOm) (3.26)
n^m
Escribiendo cada iteracion en funcion de la anterior, se puede obtener la 
siguiente formula general:
(3.27)
m
Este algoritmo es conocido como Método del punto simultàneo, del punto de 
Jacobi 6 método de los desplazamientos simultdneos. No bay garantia de que el 
segundo término de (3.27) sea del mismo orden de magnitud que el primer término. 
Si la diferencia en magnitud es demasiado grande, no se alcanzara convergencia. A 
causa de ello se utiliza un factor corrector, k, quedando la ecuacion como
oi'+ ') =  oi +  (fe/[s]„J ( L - E  [s]nn.oD (3.28)
m
Este algoritmo recibe el nombre de Método de sobrerrelajacion del punto si- 
multdneo. Es fâcil constatar que el método de Van Citter previamente citado es un 
caso particular de este, tomando k =  [s]^  ^ (Jansson, 1968; 1970).
3.3.5 Método del punto sucesivo
Para calcular el valor de un determinado punto en la t  ésima iteracion, 
se necesita el valor de la estimacion previa en ese punto, o*, y un cierto numéro de 
puntos alrededor de él. Como normalmente o* se calcula para n  creciente, no hay 
necesidad de utilizar valores antiguos cuando, para m < n, existen valores de una 
iteracion posterior disponibles. Segun esto, (3.28) se puede escribir como:
« l'"»  =  o‘ +  (* /[s]„J  . (i„ -  E  -  Z  (3-29)
m < .n  m>n
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y recibe el nombre de Método de relajaciôn del punto sucesivo, Método de los 
desplazamientos sucesivos 6 Método de Gauss-Seidel. Una de las diferencias con el 
algoritmo del punto simultàneo es que, si bien (3.28) puede usarse en orden creciente 
o decreciente indistintamente, (3.29) debe usarse solo en orden creciente.
Puesto que este algoritmo utiliza informacion mas reciente que el método del 
punto simultàneo, la convergencia es mas râpida. Sin embargo, debido a su modo de 
operar, pueden aparecer leves asimetrias en las lineas espectrales obtenidas. Algunos 
autores (p.e., AUebacb, 1981) ban propuesto métodos alternativos para preservar 
la simetria utilizando la informacion mas reciente. Alguna de estas alternativas 
estân basadas en calcular nuevos valores en orden ascendente para n par y en orden 
decreciente para n impar, o utilizar métodos de Monte Carlo para la eleccion de n.
3.4 M éto d o s no lineales con  con stren im ien tos
Una mejora sustancial en los result ados obtenidos en el proceso de decon­
volucion se puede conseguir utilizando los Uamados métodos no lineales con 
constrenimientos. Se denominan no lineales debido a que el espectro calculado no es 
una combinacion lineal del espectro observado y de la funcion de respuesta, mien­
tras que el término con constrenimientos significa que la estimacion obtenida tras 
la aplicacion del algoritmo esta obligada a satisfacer alguna condicion impuesta a 
priori. Normalmente se utilizan condiciones espaciales, que obligan a las soluciones 
a anularse fuera de la region con limites conocidos como, por ejemplo, el forzar 
a la estimacion de un espectro de absorcion a mantenerse entre los valores 0 y 1 
(suponiendo un espectro normalizado con el valor del continuo igual a l ) .
3.4.1 Método de Jansson
Es el método utilizado en nuestro anâlisis. Fue utilizado por primera vez en 
espectros de absorcion en el rango infrarrojo (Jansson, 1984). El algoritmo se basa 
en los métodos matriciales y de Van Citter anteriormente citados, pero con un factor 
de relajaciôn que depende de la estimacion o^, esto es:
o(*+*) =  o*+ r [ o * ] [ t - (3.30)
Deconvolucion 85
donde * significa convolucion.
Con el fin de satisfacer la condicion de que el espectro de absorcion tome 
valores entre 0 y 1, se ban utilizado funciones de relajaciôn del tipo
r[o*] =  tq (3.31)
si o* toma valores entre 0 y 1, siendo r[o^] =  0 para el resto. En principio 
séria conveniente escoger un valor suficientemente grande de Tq que proporcionase 
sobre-correcciones tipicas de los métodos de relajaciôn, las cuales acelerarian la 
convergencia. Sin embargo, si ro es demasiado grande, el proceso podria diverger 
por lo que en la practica su valor se calcula mediante prueba y error.
Una de las principales desventajas en la eleccion de funciones de relajaciôn 
similares a (3.30) radica en su rigidez: aquellos valores que no tienen significado 
ffsico en el espectro se igualan a cero a lo largo de todas las iteraciones del proceso. 
Por ello, aunque el espectro fined tenga significado fîsico, es decir, que la intensidad 
de las lîneas de absorcion varie entre 0 y 1 , no sera la mejor estimacion del espectro 
real. Una définicion mas adecuada de la funcion de relajaciôn podria ser aquélla 
que sustituyera los valores sin significado fîsico por otros valores realistas. Esto se 
consigne con funciones de relajaciôn del tipo:
r[o‘] =  ro[l -  2 \ o‘ (x) -  0.5 |) (3.32)
La funcion défini da en (3.32) alcanza el mâximo en el centro de la region 
permitida, decreciendo simétricamente bacia cero en los extremos y tomando valores 
negatives fuera del intervalo fîsico, esto es, a cada punto se le asigna un determinado 
peso estadîstico dependiendo de su significado fîsico.
Ademâs de la funcion anteriormente citada, otras dos funciones de relajaciôn 
comunmente utilizadas son
A o ’'- \ x ) ]  =  ri.„[o(*-')(x )(l -  o^-»')]" (3.33)
(Wilsson, 1973), donde p normalmente toma el valor 1 y que se puede escribir 
de forma generalizada para un intervalo [A,B] como (Frieden, 1975)
r*[o*-’ (x)l =  C[1 -  2(B -  4 ) - '  I o*-'(x) -  (A +  B ) /2  |] (3.34)
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r [o (æ)] =  r^ax^xp[-{y -  0.5) /O.ll] (3.35)
que se denomina funcion de relajaciôn gaussiana. En el proximo apart ado se estu- 
diarâ la eficiencia de cada una de estas funciones de relajaciôn.
3.4.2 Aplicacion de les métodos no lineales con constrenimientos
Consideraciones prévins
Con el fin de entender como afectan los distintos algoritmos a un espectro, 
se ha utilizado el espectro sintético de Procyon (a  CMi)  generado mediante los 
modelos de atmosferas de Kurucz (1979a). Como paràmetros fîsicos de Procyon se 
Il an tornado Teff =  6500 K, log g =  4.0, [M/H] =  0.0 (Steffen, 1985). El paramétré 
fuerza del oscilador se ha determinado, para cada Ifnea, haciendo coincidir la anchura 
équivalente de la hnea sintética con la anchura équivalente que posee dicha linea en 
el espectro fotométrico del Atlas de Procyon (Griffin y Griffin, 1979) segun el método 
descrito en el Capitulo VI. Para la microturbulencia se eligio un valor de 2.0. El 
estudio se ha realizado en el rango espectral comprendido entre 4917 Â y 4929 Â.
Se h an considerado dos fuentes de ensanchamiento. Por una parte el pér­
il  instrumental, que se considéra gaussiano y que se calculé previamente en la 
Seccion 2.5 y por otra, el ensanchamiento rot acion al, que sera estudiado en el 
Capitulo IV.
Eleccion de la funcion de relajaciôn
En este apartado consideraremos solamente el ensanchamiento del perfil de 
linea debido a la respuesta instrumental calculada en el Capitulo II. Se ha seleccionado 
el perfil instrumental de La Palma ya que su infiuencia es mucho mayor que la del 
perfil instrumental de McDonald. El procedimiento seguido ha consistido en con­
volucionar un espectro sintético, generado con ATLAS8 (Kurucz, 1979a), con el 
perfil instrumental y aplicar el algoritmo de deconvolucion con las funciones de re- 
kjacién (3.32), (3.33) y (3.35).
Tal y como se comento en el Capitulo II, el perfil instrumental de la mayoria de 
los espectrografos es de tipo gaussiano por lo que su convolucion con el espectro se 
traduce en una atenuacion de la intensidad en las frecuencias espectrales mas altas
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del mismo. Durante la deconvolucion, este proceso se invierte y las altas frecuencias 
se intensifican.
Los resultados obtenidos con las diferentes funciones de relajaciôn [Jansson, 
Wilsson, gaussiana) y distintos factores de relajaciôn (2.0, 4.0, 8.0 y variable con el 
numéro de iteraciones) se muestran en las Figuras 3.3, 3.4, 3.5 y 3.6. Se decidio cal­
cular areas de regiones cuyos extremos se encuentren en vent anas del continuo, mejor 
que ancburas équivalentes de lineas individuales para reducir los errores aleatorios 
para cada linea tal y como se comento en el Capitulo II (Seccion 2.4). Con vistas a 
estudiar la convergencia de los distintos algoritmos se ha estudiado la variacion del 
area encerrada por el espectro en las 60 primeras iteraciones, comparàndolas con la 
EW inicial. En rigor, las ancburas équivalentes inicial y final deben ser iguales.
Se pueden extraer varias conclusiones de las Figuras 3.3 a 3.6. Primeramente, 
se puede observar que la funciôn de relajaciôn gaussiana no conserva las lineas de 
absorcion en el rango real [0-1] (Figura 3.6). Aunque no se generan lineas ficticias, 
las ancburas équivalentes no son reales, por lo que no se utilizarà en nuestro estudio.
Por lo que respecta a las otras dos funciones de relajaciôn, se puede apreciar 
que ambas parecen mostrar el mismo tipo de comport amiento, aunque la funciôn 
de Wilsson necesita un mayor numéro de iteraciones para converger y, por tanto, 
para una iteracion dada la funciôn de Jansson proporcionarà una estimacion mas 
real de la anchura équivalente (EW). Por tanto, seleccionamos funciôn de Jansson 
como la mas adecuada. Con relacion al factor de relajaciôn que debe utilizarse, se 
constaté que para valores mayores que r  =  4.0 el algoritmo diverge a partir de cierta 
iteracién. Asi, por ejemplo, para r =  8.0, el algoritmo diverge a partir de la tercera 
iteracién. Una alternativa consiste en définir el factor de relajacién de tal forma que 
dependa del numéro de iteraciones, de tal manera que sea pequeno en las primeras 
y vaya aumentando con eUas. La dependencia del factor de relajacién con el numéro 
de iteraciones se ha tornado como
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• r =  0.5 0 < num . it. < 10
• r = 1.0 10 < num. it. < 20
• r=2.0 20 < num. it. < 30
• r=3.5 30 < num . it. < 40
• r=5.0 40 < num . it. < 60
En la Figura 3.7 se muestran los resultados de aplicar a un espectro real ( V644 
Her) la funcion de Jansson con diferentes factores . V644 Her tiene una velocidad 
de rotacion muy pequena (v •sini < 20 km s“')  de forma que el ensanchamiento 
rotacional puede despreciarse. Los resultados para r  =  2 y r  =  r(it.) son bastante 
similares, mientras que para r = 4 el algoritmo diverge. Los cocientes entre la 
anchura équivalente inicial y la obtenida tras 60 iteraciones son, en todos los casos, 
mayores que las obtenidas en las Figuras 3.3, 3.4 y 3.5.
Otro estudio realizado con vistas a decidir que factor de relajaciôn utilizar 
consistio en tomar una funcion S (cuya anchura a media altura (FWHM) seria cero 
por défini cion), hacer su convolucion con diferentes perfiles de ensanchamiento para 
producir lineas espectrales con diferentes FWHMs y aplicar el algoritmo de decon­
volucion utilizando distintos factores de relajaciôn. En la Figura 3.8 se muestran los 
resultados obtenidos al utilizar un factor constante (r = 2.0) y nn factor variable 
(r = r(it.)).
Se puede observar que, aunque la funcion 8 no se vuelve a reproducir (de hecho, 
cuanto mayor sea la FWHM del perfil de ensanchamiento, mayor es la diferencia 
entre la FWHM de la linea résultante de la deconvolucion y la FWHM de la funcion 
6 ), las diferencias son menores si se utiliza un factor de relajaciôn variable.
Por consiguiente se puede concluir que, entre todas las funciones y los factores 
estudiados, es la funcion de relajaciôn de Jansson junto con el factor de relajaciôn 
dependiente del numéro de iteraciones la que proporciona los mejores resultados y, 
consecuentemente, la que sera utilizada en este trabajo.
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Figura 3.3
Resultados obtenidos con la funciôn de relajaciôn de Jansson utilizando diferentes factores 
{r=2.0 en Paneles A, r = 4-0 en Paneles C, D y r variable con el numéro de iteraciones, 
r = r(it), en Paneles E, F). La linea de trazo fino représenta el espectro obtenido tras la 
deconvolucion. La Hnea discontinua se refiere al espectro sintético mientras que la linea de 
trazo grueso représenta el espectro sintético tras su convolucion con el perfil instrumental. 
Las diferencias entre el espectro original (Hnea discontinua) y el deconvolucionado (Hnea 
continua de trazo fino) son inapreciables. El factor r = 8.0 no se utiHzo ya que el algoritmo 
diverge a partir de la tercera iteracion.
90 Capüulo 3
o>
_o(Uce
■o
o"O
4915 493049254920
A ( A n g s t r o m s )
o
>
OJÛC
"Oo■om
cQJ
O --
4915 493049254920
C
O
>3CT
LU
3
x:u
<
«c
E
cq;
o
>
3
CT
LU
O
3
_CO
<
- 0
A r e a  iter. 0 : 1 2 2 1 . 6  mÂ
Area iter. 6 0  : 1 2 5 1 , 0 6  mÂ :
/ X. A Area =  2 .4  %
8)
-
0 20 40
I t e r a c i o n e s
' Area iter. 0 : 1 2 2 1 . 6  mÂ
Area iter. 60  : 1 2 3 2 . 4 8  mÂ ;
A Area =  0 .9  %
: D)
A ( A n g s t r o m s )
20 40
I t e r a c i o n e s
60
F igura  3.4
Semejante a la Figura 3.2 pero utilizando la funciôn de relajaciôn de Wilsson y r = 2.0^  
r = 4-0.
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Semejante a la Figura 3.2 pero utilizando la funcion de Wilsson con r = 8.0 (Paneles A, 
B) y r = r(it.) (Paneles C, D). En esta figura no se ha representado el espectro sintético 
original.
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Resultado del algoritmo de deconvolucion utilizando una funciôn de relajaciôn gaussiana. 
Se puede observai que el espectro deconvolucionado (Imea continua de trazo fino) supera 
el nivel del continuo a ciertas longitudes de onda. La lïnea continua de trazo grueso es 
el resultado de convolucionar el espectro sintético (Hnea discontinua) con el perfil instru­
mental.
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Deconvolucion de un espectro real ( V644 utilizando la funcion de Jansson con 
diferentes valores de r. Solo se ha tenido en cuenta el ensanchamiento instrumental. Se 
puede apreciar que el algoritmo diverge para r = 4-0. La Irnea de trazo grueso corresponde 
al espectro observado mientras que la Unea de trazo fino indica el espectro deconvolu­
cionado.
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Câlculo del poder de resoluciôn utilizando la funcion de Jansson con r = 2 y r = r(it.). 
En cada panel se muestran la altura maxima y la FWHM de les espectros résultantes de 
convolucionar una funciôn 6 con diferentes perfUes de ensanchamiento gaussianos (Hnea 
punteada) y los espectros obtenidos tras apHcar deconvolucion (Hnea continua).
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Influencia de los errores en el calcule del perdl instrum ental en el proceso  
de deconvolucion
El método para calcular el perfil instrumental correspondiente a la campana 
de observacion 1 ha si do descrito previamente en el Capitule II. Como alli se dijo, 
el perfil instrumental puede variar ligeramente dependiendo de la Imea espectral 
escogida para su calcule, definiéndese ceme perfil instrumental definitive un valer 
premediade de les diferentes perhles calculades. Estudiemes a centinuacion que 
influencia tienen las variacienes en les paramétrés del perfil instrumental sebre el 
precese de decenvelucion.
Para elle se aplico el algeritme de decenvelucion al espectro ebservade de V644 
Her utilizando des perfiles instrumentales: el perfil instrumental premediade de la 
campana de observacion 1 y etre perfil instrumental cen diferencias en FWHM del 
20 %. Pueste que la reselucion espectral es 6 veces mayor en las campanas de 
McDonald que en las campanas de La Palma, la influencia del perfil instrumental 
para les primeres sera muche mener.
Aun cuande la estimacion de diferencias del 20 % es exagerada ya que el errer 
aseciade al perfil instrumental calculade es mener del 10 % (Capitule II, Seccion 
2.5), se observa que, incluse en este case, la diferencia en las anchuras équivalentes 
ebtenidas tras decenvelucion es sole del 1.5 %. Dividiende ambes espectros decen- 
velucienades, se ebtuve un ceciente premedie de 0.997 cen una desviacion estàndar 
de 0.026. Se deduce, pues, que la influencia del errer aseciade al perfil instrumental 
es pràcticamente nula en el precese de decenvelucion.
Influencia del ruido en el proceso de deconvolucion
En el Capitule II se definio el ruide espectral y se senalaren sus principales 
caracterfsticas. Ceme ya se discutio en diche capitule, el heche de que tante el 
ruide fetonice ceme el instrumental se supengan aleaterios permite representarles 
mediante funcienes gaussianas segun el ieorema central del limite (Barlew, 1988). 
Igualmente, se vio que una relaciôn senal-ruido de ~  140-160 es aprepiada para les 
espectros de La Palma mientras que un valer de ~  80-100 se puede censiderar el ade- 
cuade para la mayeria de les espectros de McDonald. Sin embargo, en esta campana 
también se ebservaren algunas estrellas débiles cen una relaciôn senal-ruido ~  30.
Para cemprebar la influencia del ruide, se ’’anadio” al espectro sintético de
96 Capitulo 3______________________________________________________
Procyon ruido ’’artificial” hasta conseguir S /R  — 100 y S /R  = 30. En los Paneles 
A, B  de la Figura 3.9 se puede observar que los cocientes entre el area inicial y la 
obtenida tras 60 iteraciones es mayor que en ausencia de ruido (Paneles E, F  de la 
Figura 3.3). El mismo efecto se aprecia en la Figura 3.7 donde se ha llevado a cabo 
la deconvolucion de un espectro real ( V644 Este efecto es mayor cuando la
relaciôn S/R  disminuye: en los paneles C, D de la Figura 3.9, donde se supone una 
S /R  =  30, se obtiene un cociente entre areas del 19%, apareciendo ademàs algunas 
Imeas ficticias.
Por tanto podemos ver que el ruido espectral es un factor que limita en gran 
medida el proceso de deconvolucion. Esto no es de extranar ya que, como se vio en 
las Secciones 3.1, 3.2, el ruido afecta de manera muy importante a todos los métodos 
citados. En la prâctica, se puede predecir un incremento en EW de ~  4% para una 
relaciôn S/R  tipica de los espectros de La Palma, mientras que este incremento 
es ~  5-6% para la mayoria de los espectros de McDonald. Aunque el anâlisis de 
abundancias se llevo a cabo con los espectros de McDonald, el incremento en EW 
debido a ruido no tiene influencia en dicho anâlisis ya que las pequenas velocidades 
de rotacion de las estrellas observadas en esta campana junto con la alta resoluciôn 
de los espectros hacen que la deconvoîuciôn no se baya aplicado a estos espectros.
Una posible alternativa para poder utilizar el algoritmo de deconvoîuciôn en 
espectros de baja relaciôn senal-ruido se basa en la aplicaciôn de filtros. Segiin Jans­
son (1984), un flltro ôptimo debe cumplir los siguientes dos criterios. Por un lado, 
debe reducir la magnitud del ruido y su impacto en el espectro deconvolucionado. 
Por otro lado, no debe afectar de forma importante al proceso de deconvoîuciôn o 
al espectro deconvolucionado, en el sentido de que si el filtrado es muy intenso, este 
atenuarâ las frecuencias espectrales que la deconvoîuciôn debe realzar, ralentizando 
la convergencia y obteniéndose una resoluciôn peor de la que se podria conseguir. El 
perfil de un flltro ideal deberâ ser, pues, aquél que valga la unidad para frecuencias 
importantes del espectro y que gradualmente se aproxime a cero para Recuencias 
mas ait as. Jansson (1984) estudiô diferentes tipos de flltros, sugiriendo que una com- 
binaciôn de diferentes flltros podria ser de gran utilidad para minimizar la influencia 
del ruido.
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Influencia del ruido en el proceso de deconvolucion. En i4 y C se muestra en trazo grueso un 
espectro sintético convolucionado con el perfil instrumental de la campana de observacion 
1 suponiendo una cierta relaciôn senal-ruido {S /R=  100 en vl y S/ R  = 30 en B). En cada 
caso, las correspondientes areas para cada iteracion se muestran en los Paneles B, D. Las 
Hneas artificiales generadas en el proceso de deconvolucion en C se ban marcado con *.
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3.5 E ficiencia  y lim itacion es del p roceso  de d e­
convolucion
Las principales limitaciones del algoritmo de deconvolucion vienen dadas por la 
FWHM del perfil de ensanchamiento y por su forma: a partir de una cierta FWHM 
el algoritmo converge. Con el fin de cuantificar este limite, se ha aplicado el algo­
ritmo de deconvolucion a espectros sinteticos ensanchados con diferentes perfiles de 
rotacion. Se han estudiado los resultados obtenidos, teniendo en cuenta que dichos 
resultados seran peores sobre un espectro real. En la Figura 3.10 se ha considerado 
un perfil de rotacion correspondiente a v • sini =  30 km s“'  y el perfil instrumental 
de la campana 1. Las Figuras 3.10.a y 3.10.b corresponden a la deconvolucion de un 
perfil de ensanchamiento obtenido de la previa convolucion del perfil de rotacion y 
el perfil instrumental. En las Figuras 3.10.C y 3.10.d se ha realizado primeramente 
la deconvolucion del perfil instrumental y seguidamente del de rotacion. El orden de 
las deconvoluciones se ha invertido en las Figuras 3.10.e y 3.10.f. Se puede apreciar 
que el método se comporta mejor si solo se realiza una deconvolucion, evitando las 
variaciones abruptas en EW que aparecen al final de la primera deconvolucion en 
los otros dos casos.
En la Figura 3.11 se puede ver que, aunque el algoritmo diverge para un 
perfil de rotacion con u • sini =  40 km s“  ^ (Figuras 3.11.a y 3.11.b), este converge 
si se utiliza un ajuste gaussiano del perfil rotacional (Figuras 3.11.C y 3.11.d). De 
nue V O ,  los mejores resultados (Hneas espectrales mas nitidas y estrechas) se obtienen 
cuando se emplea un solo perfil (convolucion de los perfiles instrumental y rotacional) 
(Figuras 3.11.e y 3.11.f). La influencia de la forma del perfil de ensanchamiento en 
la deconvolucion es clara: el algoritmo funcionara mejor con perfiles gaussianos que 
con perfiles no-gaussianos como es, por ejemplo, el perfil de rotacion.
Para v sin i =  50 km s“  ^ la deconvolucion de un perfil global de ensanchamiento 
proporciona resultados optimos, pero falla cuando la velocidad de rotacion aumenta 
hasta 60 km s“^(Figura 3.12). En este punto, la FWHM del perfil de ensanchamiento 
es lo suficientemente grande para que hacer que el algoritmo diverja.
For consiguiente se puede concluir que existen dos factores que limitan la 
eficiencia del algoritmo de deconvolucion: la forma del perfil de ensanchamiento y 
su FWHM. En principio, el algoritmo funcion a bien hasta velocidades de rotacion
Deconvolucion 99
de usini  =  50km s Sin embargo, en la prâctica, estos limites serân incluso mas 
pequenos debido a la influencia del ruido.
3.6 C on clusiones
Se ban cornent ado diferentes técnicas de deconvolucion, des de los métodos 
îineaîes tradicionales a métodos modernos no lineales con constrenimientos. Tras 
diferentes anaJisis se ba elegido la funcion de relajaciôn de Jansson con un factor de 
relajaciôn dependiente del numéro de iteraciones. Se ba estudiado la aplicabilidad 
del método a nuestras observaciones y sus limitaciones pràcticas, Uegando a la con­
clusion de que es perfectamente adecuado para velocidades de rotacion <  50 km s“  ^
y para espectros con la S/R  tfpica de los espectros de La Palma. A lo largo de 
este anâlisis, se ban impuesto dos condiciones a los resultados: por una parte, el 
significado fïsico del espectro deconvolucionado, entendiendo por tal el hecho de que 
no se generen lineas ficticias; por otra parte, las anchuras équivalentes de las Ifneas 
tienen que mantenerse invariables a lo largo del proceso de deconvolucion.
En este trabajo, se han utilizado estas técnicas en aquellos casos en los que ha 
sido necesario realizar medidas précisas en los perfiles de las lineas espectrales, tal 
y como es necesario, por ejemplo, en el anâlisis de abundancias (Figura 3.13).
Si bien los optimos resultados obtenidos en las campanas de observacion realizadas 
en el observatorio McDonald han permitido realizar un exhaustive anâlisis de abun­
dancias sin necesidad de aplicar las técnicas de deconvolucion expuestas en este 
Capitulo, no hubiera sido posible realizarlo en los espectros de La Palma sin aplicar 
estas técnicas. En la Figura 3.13, la eficiencia del algoritmo aparece claramente 
demostrada.
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Deconvolucion de un espectro sintético convolucionado con un perfil de rotacion 
correspondiente a v sin i = 30 km s“  ^y el perfil instrumental correspondiente a la campana 
de observacion 1 (trazo grueso). El resultado de la deconvolucion se muestra en trazo fino.
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correspondiente a u sint = 40 km s“^y el perfU instrumental correspondiente a la campana 
de observacion 1 (trazo grueso). El resultado de la deconvolucion se muestra en trazo fino. 
En los Paneles vt, B solo se ha llevado a cabo la deconvolucion del perfil de rotacion. En 
los Paneles C y D se représenta la deconvolucion de un ajuste gaussiano de dicho perfil y 
en los Paneles E y F ia  deconvolucion del perfil global de ensanchamiento (instrumental y 
rotacional).
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Deconvolucion de un espectro sintético convolucionado con perfiles de rotacion correspon­
dientes a V sin % = 50 km s"^(Panel A) y usint = 60 km s“^(Panel B) y el perfil instru­
mental correspondiente a la campana de observacion 1 (trazo grueso). El resultado de la 
deconvolucion se muestra en trazo fino. La deconvolucion del perfil de ensanchamiento 
total es optima para vsini = 50 km s“  ^ pero el algoritmo falla para vsini = 60 km s“ .^
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Figura 3.13
Deconvolucion de un espectro (GX Peg, v • sint = 50 km s“^) en diferentes rangos es­
pectrales. El espectro observado se représenta con trazo grueso mientras que el resultado 
de la deconvolucion se muestra en trazo fino. Se puede apreciar que la identificacion y 
el anâlisis de las Hneas (imposible sobre los espectros observados) es ahora posible. Se 
han senalado con * aquellas Hneas que no son reales y que representan simplement e ruido 
amplificado. La identificacion de las Hneas se ha reaHzado utUizando el Atlas Solar (Moore 
et al., 1966).
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C apitulo 4
R otacion
4.1 In trod u ccion
Tal y como se puede deducir del estudio de atmosferas estelares, un espectro 
estelar tipico se puede caracterizar por dos parametros: la temperatura efectiva y la 
graved ad en la superficie. No obstante, los modelos atmosfericos descritos por estos 
parametros son solamente una primera aproximacion del espectro real, puesto que 
no se consideran posibles movimientos a gran escala producidos por la rotacion o 
por desplazamientos de mas as gaseosas de dimensiones semejantes al grosor de la 
atmosfera, movimientos que reciben el nombre de macroturbulencias.
En ambos casos, los efectos sobre el continuo son pequenos excepto cuando la 
velocidad de rotacion se aproxime a la Uamada velocidad ”break-up” que se define 
como aquella para la que la aceleracion gravitacional es comparable con la fuerza 
centripeta en el ecuador. Por el contrario, las Hneas sufren importantes modifi- 
caciones debido a los desplazamientos Doppler de la luz procedente de diferentes 
partes del disco estelar. A si, la radiacion que se origina en la region del disco que se 
aproxima al observador se encontrara trasladada a longitudes de onda mas cortas, 
ocurriendo el fenomeno contrario para aquellas regiones del disco que se alejan del 
observador.
El espectro de una estrella que posea una velocidad de rotacion baja se carac- 
terizara por Hneas estrechas y profundas, mientras que una estrella del mismo tipo 
espectral pero con velocidades de rotacion alt as present ar à un espectro con Hneas
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mas anchas pero de menor profundidad, siendo este ensanchamiento mayor al au- 
mentar la velocidad de rotacion. En cualquier caso, la anchura équivalente no se 
encuentra afectada. Por otro lado y debido al efecto Doppler, este ensanchamiento 
no sera idéntico para todas las lineas sino que dependera de la longitud de onda.
Uno de los primeros hechos empiricos que confirmaron la existencia de rotacion 
fue la medida de velocidades radiales de binarias eclipsantes (Rossiter, 1924): cuando 
se esperaba que la velocidad radial fuera cero durante el eclipse, la curva mostraba 
una abrupta subida entre el primer y el segundo contacte presentando un compor- 
tamiento inverse en el tercer y cuarto contacte. Esto es debido a que en el memento 
del contacte la velocidad de rotacion de la parte observable de la estrella eclipsada 
producia una componente radial que ocasionaba un enrojecimento o un corrimiento 
al azul de las Hneas segun el caso.
Es facil deducir que el ensanchamiento Doppler de las Hneas debido a la 
rotacion depende de la orientacion relativa de los ejes de rotacion y de la Hnea 
de vision. Debido a esto es logico esperar un amplio rango de ensanchamientos, que 
sera maximo para aquellas estrellas cuyo ecuador se encuentre alineado con la Hnea 
de vision y, minimo para aquellas estreUa^ en que la Hnea de vision y la Hnea de 
los polos coincidan. Las observaciones estân de acuerdo con esta hipotesis salvo en 
el caso de las supergigantes en las que el ensanchamiento minimo parece ser mucho 
mayor que cero, lo cual puede interpretarse como un ensanchamiento residual debido 
a macroturbulencias.
Una de las grandes cuestiones de la fïsica estelar es conocer el papel que juega 
el momento angular en la formacion de una estrella. Dos problemas de gran interés 
son el transporte del momento angular en la nube interestelar que colapsa y el 
posterior frenado durante la contraccion hasta que la estrella llega a la Secuencia 
Principal. Son varios los argumentos propuestos en la bibHografïa para expHcar el 
mecanismo de como una estrella puede adquirir su momento angular. Citemos dos 
a continuacion:
a) Evolucion del momento angular de la nube de gas al pasar a la fase de 
protoestrella. Segun esta hipotesis, el momento angular de la nube interestelar 
deberâ reducirse en varios ordenes de magnitud para que la formacion de la estrella 
tenga lugar. Bodenheimer (1978) apunto que una nube con una masa de lO^M© 
y una densidad uniforme de n = 10 particulas cm"^ con una velocidad angular
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galâctica Ù =  tendra un momento angular de J jM  =  . Por
SU parte, una estrella de la Secuencia Principal de los primeros tipos espectrales 
présenta un valor de J jM  %
Son dos las principales hipotesis para dar una explicacion a este fenomeno de 
frenado. Por un lado se encuentra la hipotesis del campo magnético: si la nube 
en el proceso de colapso présenta un campo magnético que la conecta con el medio 
interestelar, puede existir una transferencia de momento angular a través de las on- 
das de Alfven (Mouschovias, 1977). La escala de tiempo para la pérdida de momento 
angular depende de la orientacion relativa de los vectores campo magnético y mo­
mento angular. Si ambos son perpendiculares, el momento angular puede reducirse 
en varios ordenes de magnitud en menos de 10® anos (Mouschovias y Paleologou, 
1979). Si ambos vectores son paralelos, el tiempo necesario para la reduccion del mo­
mento angular en un 1 % se estima en ~  10  ^anos (Mouschovias y Paleologou, 1980).
La segunda hipotesis esta basada en la fragmentacion de la nube primigenia 
en nubes mas pequenas. Boss (1980) demostro que existe una clara tendencia a que 
una nube protoestelar se fragmente en nubes individuales o sistemas binaries de­
pendiendo del tipo de perturbaciones. Segun este autor, cada uno de los fragmentes 
tendria una masa y un momento angular 10 veces menores que la nube original. 
Sucesivas fragmentaciones darian lugar a objetos con masas y mementos angulares 
caracteristicos de estrellas de la Secuencia Principal.
b) Arny y Weissman (1973) apuntaron la idea de que los distintos fragmentes 
de la nube pueden sufrir colisiones en el colapso inicial de la misma. Woolfson (1976) 
sugirio que la formacion estelar puede depender en buena parte de estas cobsiones 
dentro de la nube interestelar. Segun este autor, aquellas regiones donde se producen 
las colisiones presentarân un momento angular cero respecto del centro de masas, 
por lo que, de acuerdo con esta hipotesis, la rotacion lent a séria la consecuencia 
natural del proceso de formacion estelar. Por otro lado, una protoestrella podria 
aumentar su masa y su momento angular mediante choques inelàsticos con otras 
protoestrellas (Silk y Takahashi, 1979) o con otros fragmentos dentro de la misma 
(Woolfson, 1976).
Segun esta teoria de colisiones, una protoestrella formada en una région ais- 
lada donde las probabilidades de interaccion gravitacional con otros fragmentos son 
bajas, alcanzarâ la Secuencia Principal con una velocidad de rotacion pequeha y, por
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el contrario, una protoestrella formada en una region de alta densidad, alcanzarâ 
la Secuencia Principal con un momento angular alto. Esta teoria, que daria una 
explicacion a la orientacion aleatoria que presentan los vectores momento angular, 
se encuentra favorecida por distintos hechos observacionales:
• En distintos cumulos (p.e., Orion o Sco-Cen) existe una tendencia a que las 
estrellas con velocidades de rotacion mâs altas aparezcan en leus regiones cen­
trales, donde la densidad es mâs alta y, por tanto, la probabilidad de choque 
es mayor (Tassoul, 1978).
• Bernacca y Perinotto (1974) argumentaron que las estrellas de campo de tipos 
espectrales B0-B5 rotan mâs lentamente que las estrellas del mismo tipo es­
pectral pertenecientes a cumulos en donde las probabilidades de choque son 
mayores.
4.2 C âlculo de V elocidades de R otacion .
4.2.1 Câlculo del perfil de rotacion
Para calcul ar el perfil de una linea ensanchada por rotacion supondremos que la 
estrella es un cuerpo rigido y esférico. Definimos un sistema de referenda ortogonal 
en el que el eje de rotacion pertenece al piano YZ estando el eje z en la direccion del 
observador. Con este esquema, la velocidad lineal de cualquier punto de la estrella 
viene dada por:
V = Cl X  r (4.1)
donde x significa producto vectorial y r  es el radiovector de un punto cualquiera 
de la superficie. Este vector velocidad tendrâ una componente en la Hnea de vision,
Vz = X • Cl ' sint. El efecto Doppler ocasionado por esta componente se traducirâ en
un ensanchamiento de la Hnea de la forma (Gray, 1992f):
AA =  ^  = (4.2)
C c
Esta es una relaciôn importante p orque demuestra que todos los elementos de la 
superficie estelar que tengan la misma coordenada x en el sistema de referencia
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anteriormente elegido, presentarân el mismo desplazamiento en longitud de onda 
debido a rotacion. El desplazamiento mâximo ocurre en el limbo de la estrella y 
vale:
A - f l - s in i - r  A -u sin t
AA, = -----------------  = -----------  (4.3)
c c
Se puede demostrar (Gray,1992f) que el perfil de Hnea ensanchado por rotacion 
viene dado por la siguiente convolucion:
^  = H { X )* G (\)  (4.4)
donde ^  es el cociente entre el flujo en el punto de longitud de onda. A, y el 
flujo del continuo; H(A) se define como el perfil de Hnea en ausencia de rotacion 
y G(A) es el perfil de rotacion del disco estelar. Este es un resultado altamente 
interesante y prâctico, puesto que permite expresar el perfil de Hnea ensanchado 
como una convolucion del perfil ’’teorico” que tendria la Hnea en caso de present ar 
una rotacion nula, con un perfil de rotacion que viene dado por la siguiente formula 
(Gray,1992f):
G(AA) =  2(1 -  £)[1 -  (AA/AA.)^]'/" + l/27re[l -  (AA/AA,]’ )/irAA,(l -  e/3) (4.5)
donde AA/ =  A'U'sin t/c , es el ensanchamiento mâximo, c es el factor de oscurecimiento 
del Hmbo que toma un valor de 0.6 para el rango de tem peratura efectiva y de longi­
tud de onda de interés (Gray, 1992f) (e =  0.0 represent aria un disco uniformemente 
iluminado en toda su superficie). El perfil de rotacion debe tener ârea unidad para 
que se conserve la anchura équivalente de la Hnea.
Aunque los dos métodos de câlculo de velocidades de rotacion que se descri ben 
en la siguiente seccion se bas an en Hneas espectrales, no todas las que aparecen en un 
espectro son vâlidas para calcular la rotacion estelar. Damos très criterios générales 
de seleccion:
• El principal mecanismo de ensanchamiento debe ser la rotacion, siendo des- 
preciable la influencia de otros factores de ensanchamiento, como por ejemplo 
la presion. Esta hipotesis excluye las Hneas de la serie de B aimer y Hneas 
intensas en las que la componente lorentziana sea apreciable.
• Tampoco podrân tenerse en cuenta aquellas otras Hneas débiles que, si bien no 
presentan solapamiento, pueden llegar a desaparecer a medida que aumente
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la velocidad de rotacion haciendo pràcticamente imposible ninguna medicion 
sobre ella.
• El nivel de continuo deberâ estar perfectamente determinado en la region de 
la linea en cuestion para evitar errores sistemâticos en las medidas de las 
velocidades de rotacion.
Se pueden encontrar en la bibliografïa una serie de lineas generalmente uti- 
lizadas en el câlculo de la rotacion. Asi, por ejemplo, podemos citar la linea de 
He I A4471 Â que aparece normalmente en los câlculos de rotacion de estrellas 
calientes, incluso si estâ solapada con una componente prohibida a A4470 A. También 
se utiliza en este tipo de estrellas He I A4438 Â. La linea de Mg II A4481 Â es la linea 
utilizada para estrellas de tipo espectrales B-A siempre y cuando el ensanchamiento 
debido a rotacion sea mucho mayor que 0.2 Â que corresponde al solapamiento con 
su doblete. En estrellas mâs frias hay varios candidatos: Fe I A4405 À, A4473 Â, 
A4476 Â, A4549 Â y Fe II A4508 Â, aunque todas ellas presentan problemas de 
solapamiento. Este problema se reduce en la région del infrarrojo donde el numéro 
de Hneas aisladas es mayor, especialmente en el rango [6000 Â-6500 À].
Puesto que el rango espectral de nuestras observaciones se extiende desde 
4790 Â a 5000 Â, no podemos utiHzar ninguna de las Hneas propuestas anteriormente. 
Tras una minuciosa selecccion, se escogieron dos Hneas: Fe I A4957 À y Fe I A4989 À. 
Aunque la primera es mâs intensa, présenta problemas de solapamiento, por lo que 
no es conveniente utilizarla para velocidades de rotacion menores de % 40 km s~^.
Pasemos a continuacion a describir los métodos utiHzados, asi como los resul­
tados obtenidos:
4.2.2 Descripcion de los métodos 
M étodo de Sletteback
Este método se encuentra descrito en Sletteback et al. (1975) y se basa en crear, para 
cada tipo espectral, un conjunto de perfiles de Hnea sintéticos con distintos valores 
de la velocidad Hneal de rotacion [v) y del ângulo de inclinacion del eje de rotacion 
respecto a la Hnea de vision (sini). Una vez establecido el conjunto de perfiles, el
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câlculo de la velocidad de rotacion de una estrella dada, proyectada sobre la linea 
de vision, (v • sin t), se realiza comparando el espectro observado con los distintos 
modelos de su mismo tipo espectral.
Si bien el método proporciona resultados optimos, el tiempo empleado en la 
determinacion de la velocidad de rotacion es largo. Por otro lado, una diferencia 
en metalicidad entre el conjunto de modelos y la estrella cuya velocidad de rotacion 
se quiere determinar puede dar lugar a valores erroneos. Un método ligeramente 
modificado se puede utilizar cuando se tenga una muestra de estrellas con velocidades 
de rotacion conocidas, del mismo tipo espectral y con metalicidad semejante a la 
de las estrellas cuya velocidad de rotacion se desea determinar. Este método hace 
uso de la relaciôn bneal existente entre el perfil de rotacion, G(A), y la velocidad 
proyectada (u • sin %): una vez establecida esta relaciôn lineal, dada por la recta de 
regresion que se obtiene al representar velocidades de rotacion frente a la FWHM, 
la determinacion de la velocidad de rotacion de la estrella ’’problema” es inmediata, 
sin mâs que sustituir en la recta de regresion el valor de la FWHM medida.
M éto d o  de G ray
Consiste en expresar la ecuacion (4.4) en el espacio de Fourier la cual, segun el 
teorema de la convolucion, quedarâ como:
y  = g{<r) • h{a) (4.6)
donde • indica una multiplicacion normal. Car roll (1933) obtuvo la siguiente ex- 
presion para g{(r) suponiendo un valor de c = 0 .6 :
J i ( A A / c r )  3 c o s A A / ( 7  3 s i n A A / c r
+  2 ( A À , < r ) 3
donde Ji es la funcion de Bessell de primer orden. La propied ad fundamental de g{cr) 
que constituye la base del método, radica en el hecho de que esta funcion se anula 
(tiene amplitud cero) a ciertas frecuencias dadas por las siguientes expresiones:
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A A / < 7 i  = 0 . 6 6 0
A A / c r g  = 1 . 1 6 2
AA/CT3 = 1 . 6 6 1 ( 4 . 8 )
La multiplicacion de p(cr) por h(<j) en la ecuacion (4.6) puede anadir ceros, pero 
no modificarâ la posicion de las frecuencias dadas anteriormente. Es mâs, si la 
rotacion no es excesivamente baja, los primeros dos o très ceros del producto lo serân 
también de g{cr). Asi pues, calculando a qué frecuencias se anula la transformada de 
Fourier de la linea ensanchada por rotacion, esto es, la linea espectral tal y como es 
observada, haciendo uso de (4.8), se puede calcular AA/ y, por consiguiente, v • sin i 
sin mâs que utilizar (4.3). En la Figura 4.1 se représenta la transformada de Fourier 
del perfil de la Hnea Fe I A4989 Â suponiendo rotacion nula y las transformadas 
de dos perfiles de rotacion. Se observa que, en la prâctica, g{<r) no se anula a las 
frecuencias que verifican la ecuacion (4.8), sino que en eUas se obtiene un minimo 
relativo fâcilmente identificable. En cualquier caso y como simplificacion, a lo largo 
del capitulo seguiremos denominando ceros a estas frecuencias.
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Transformada de Fourier del perfil de la linea sintética Fe I A4989 A {h(<r)) y de la misma 
Hnea pero ensanchada con perfiles de rotacion (g(<r)) correspondientes a v sint = 40 km s“  ^
(Hnea de trazo grueso) y usint = 80 km s~  ^ (Hnea de trazo fino). Se observa que, tal y 
como se comenta en el texto, los primeros ceros de la transformada del perfU observado 
(dada por la multipHcacion de h(cr) por g(a)) corresponden al perfil de rotacion. El Hmite 
inferior para câlculo de velocidades de rotacion mediante este método viene dado por el 
primer cero de h(cr). No existe Hmite superior, puesto que el primer cero de g((r) puede 
ocurrir a valores tan pequefios de a como sea.
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M étodo de anâlisis de correlacion cruzada
Este no es un método especifico de câlculo de velocidades de rotacion. De 
hecho, fue utilizado primeramente para el câlculo del corrimiento al rojo de galaxias 
(Tonry y Davis, 1979). Brevemente, el método se basa en calcular la correlacion entre 
el espectro de la galaxia cuyo corrimiento al rojo se quiere determinar y un espectro 
sintético de corrimiento al rojo nulo y cuyas lineas se encuentran ensanchadats con el 
perfil instrumental propio del espectro observado. La funcion de correlacion cruzada 
mostrarâ un valor mâximo, el cual se ajusta mediante una funcion simétrica suave 
(una parabola o un polinomio cuadrâtico, por ejemplo). Hartmann et al. (1986) 
lo utilizaron para el câlculo de velocidades radiales y de rotacion de 50 estrellas 
T Tauri. Los autores utilizaron una parabola para el ajuste del mâximo de la funcion 
de correlacion cruzada, indicando la posicion central de la misma la velocidad radial 
del objeto. La anchura de la parabola indicarâ la velocidad de rotacion comparando 
su valor con las anchuras dadas por un conjunto de estrellas de velocidades de 
rotacion conocidas.
Este método no fue finalmente utilizado en el câlculo de las velocidades de 
rotacion del conjunto de estrellas observado. El motivo se basa en que presupone 
el conocimiento de los valores precisos de las velocidades de rotacion para un con­
junto determinado de estrellas. Tal y como se concluye en la siguiente seccion, se 
ha preferido utilizar un método como el descrito en Gray (1992f) donde las veloci­
dades de rotacion se calcul an de forma independiente sin necesidad de considerar 
un conjunto de velocidades conocidos previamente.
_______________________________________________________Rotacion 115
4.2.3 Resultados obtenidos 
M étodo de Sletteback
Para calcular la recta de regresion entre la anchura a media altura de las 
Imeas (FWHM) y la velocidad de rotacion, necesaria en la aplicaciôn del método 
de Sletteback^ se ha tornado el conjunto de estrellas no variables con velocidades 
de rotacion conocidas (Uesugi y Fukuda, 1976; 1982). El hecho de seleccionar las 
estrellas no variables se debe a que todas ellas pertenecen al Bright Star Catalogue 
(Hoffleit et a i, 1982) y que, por tanto, con > 7, por lo que gran parte de ellas 
(38 de 43) aparecen también en los Catâlogos de Uesugi y Fukuda. El resultado de 
representar las anchuras a media altura (FWHM) de la Hnea de Fe I (A4957 A) de 
estas estrellas Hente a sus velocidades de rotacion aparece en la Figura 4.2.
Se puede observar fâcilmente que la relaciôn es bast ante Hneal en el rango 
de velocidades comprendido entre 50 y 150 km s“ .^ Por encima de este rango la 
dispersion es mayor debido principalmente al hecho de que las Hneas se encuentran 
mucho mâs ensanchadas, por lo que la identificacion de los extremes es mâs difîcil 
al poder existir solapamientos con las Hneas adyacentes: un pequeno error en su 
determinacion y, por lo tanto, en la determinacion del continuo local que suponemos, 
producirâ un error considerable en la altura media a longitud de onda central y, por 
consiguiente, en FWHM. En cuanto al rango de 0-50 km s“ ,^ el principal factor de 
ensanchamiento es el perfil instrumental, siendo el perfil de Hnea (y, por tanto, la 
FWHM) pràcticamente insensible a estas bajas velocidades de rotacion. Puesto que 
el perfil instrumental es conocido (Capitulo II), se pueden apHcar las técnicas de 
deconvolucion estudiadas en el Capitulo III con el fin de obtener un nuevo perfil de 
Hnea ya sin la influencia de la respuesta instrumental, reaHzando entonces medidas 
de FWHM sobre este nuevo perfil. La Hnea escogida ha sido Fe IA4989 Â, fâcilmente 
identificable a estas bajas velocidades. No obstante, incluso tras la apHcacion del 
método de deconvolucion, la dispersion en los valores de FWHM es demasiado grande 
como para poder calcular una recta de regresion. Se deduce, por tanto, que otras 
fuentes de error, como puede ser el error asociado a la determinacion del nivel de 
continuo, tienen una mayor import an cia que el ensanchamiento por rotacion en este 
rango de velocidades. Igualmente, debe tenerse en cuenta la influencia de otros 
campos de velocidades como puede ser la macroturbulencia.
Capitulo 4116
CO
Y  =  0 . 0 2 0 3 3  X  4- 0 . 4 8 2 6  T
oo
n
CN
XX
o X
50 100 150 200 250
Vsin
Figura 4.2
Relacion entre la FWHM de la Hnea de Fe I A4957 À y las velocidades de rotacion del 
conjunto de estreUas no Vciriables. Esta relacion es lineal en el intervalo 50-100 km s“ .^ 
Para velocidades menores que 50 km s“ '  o mayores que 100 km s“  ^ existe una dispersion 
considerable en FWHM. Las barras de error indican el error cometido en FWHM en el 
ajuste gaussiano de la Hnea. La regresion lineal se ha calculado otorgando a cada punto 
un peso dado por w = l/<r^, donde a es el error en FWHM. A la bora de calcular dicha 
regresion no se ban considerado los espectros correspondientes a HR 308 y HR 41, los cuales 
presentfin velocidades de rotacion notablemente mas bajas de las que les corresponderian 
segun el ajuste.
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Fe I A4989 de estrellas con bajas
M étodo de Gray. Consideraciones previas
Segun la ecuacion (4.7), uno de los paramètres de los que depende el perfil de 
rotacion es la longitud de onda de la linea medida. En un principio, se podna 
pensar que, de la misma forma, la transformada de Fourier y por tanto la velocidad 
de rotacion calculada, podrian depender también de la Ifnea escogida. Para estimar 
este grado de dependencia, hemos generado los perfiles de ensanchamiento para 
una misma velocidad de rotacion, 70 km s“ ,^ correspondientes a las lineas en las 
que mediremos la rotacion (Fe I A4957Â y Fe I A4989 Â) (Figura 4.3). Se observa 
que las ligeras diferencias en los perfiles de rotacion se traducen en diferencias en 
intensidad de las respectivas transformadas de Fourier. No obstante, la posicion de 
las frecuencias que hacen cero a la transformada permanece inalterable, por lo que 
la influencia de la linea elegida es nula. De hecho, el câlculo de la velocidad de 
rotacion de los espectros de McDonald se ha llevado a cabo mediante Ifneas en los 
diferentes ordenes, obteniéndose valores similares.
El oscurecimento del limbo es otro de los factores que influyen en la funcion 
perfil de rotacion g(o-), segiin (4.7). Este oscurecimiento se debe a la variacion en 
profundidad real de la unidad de profundidad optica dependiendo de la latitud del 
punto sobre la superficie de la fotosfera considerado. Cuanto mayor sea la latitud, 
la radiacion provendrà de capas fotosféricas cada vez mas ait as y, por tanto, mas 
frf as. La variacion en intensidad viene dada por la siguiente formula:
■^c = -^ c [(1 “  (4 9)
donde 7° es constante.
Veamos a continuacion de que manera influye este factor sobre la velocidad de 
rotacion calculada. Para ello, generamos lets transformadas de Fourier de los perfiles 
de rotacion correspondientes a una misma velocidad, (v • sinf =  70 km s“^), y una 
misma linea, (Fe I A4957 A), para c =  0 .2 , 0.4, 0 .6 , 0 .8 . (Figura 4.4).
Se comprueba que, si bien existen marcadas diferencias en amplitud, no existe 
variacion en las posicion de los ceros, no teniendo por tanto influencia en el càlculo 
de la velocidad de rotacion.
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La determinacion del nivel de continuo es otra fuente de error inevitable de- 
bido a la subjetividad de su eleccion. Un error en el continuo produce un error en la 
anchura équivalente, lo que se va a traducir en un error en la amplitud de la transfor­
mada en cr =  0. Por otro lado, el perfil de la linea, particularmente la contribucion 
de las alas, sera distinto, lo que modificarâ también el perfil de la transformada. Para 
cuantificar este error, se ban seleccionado dos niveles de continuo que se diferencian 
en un 3 %. En la Figura 4.5 se representan las transformadas de Fourier de la linea 
de Fe I A4989 Â para una misma velocidad de rotacion. Se observa que un error en 
la determinacion del continuo del 3-4% produce un error de 8-10 km s~^ en el valor 
de V sini.
Por otro lado, aunque el espectro procedente de la estrella es una funcion con­
tinua, el espectro observado esta formado por un conjunto discreto de datos que 
indican el valor del flujo a distintas longitudes de onda. Igualmente, las observa- 
ciones se realizan en un determinado rango de longitudes de onda y ademâs estas 
se encuentran afectadas por el perfil instrumental. Se deduce, por tanto, que el 
espectro observado viene dado por
D (\) = Wi[X) • 1^2(A) • /(A) * F{X) (4.10)
que en el espacio de Fourier queda como
d(o-) = Wi(a) * W2{cr) * (4.11)
donde VFi(A) es una funcion caja que représenta el rango de longitudes de onda 
observado y ^ ^(A) =  III(A) indica aquellas longitudes de onda discretas donde
se ha observado. Segun las propiedades de las transformadas de Fourier (Gray,
1992b), si la resolucion de las observaciones es AA À/pixel, las repeticiones de 
Wi{cr) * i(cr)f{a) aparecen cada A<r =  1/AA ciclos/Â. El fenomeno de aliasing^ esto 
es, el solapamiento entre las distintos perfiles en el espacio de Fourier, no sucede 
si la frecuencia mas alta de Wi{cr) * i{(r)f(ar) es menor que (Tn  =  0.5/AA (fre- 
cuencia de Nyquist). Por tanto, la frecuencia de Nyquist indicarà el limite inferior 
de los valores de las velocidades de rotacion. En el caso de los espectros de La 
Palma, AA =  0.37 Â/ pixel œn = 1.35 => vsin i =  29.58 km s“ .^ Por tanto, se ve 
que el método no se puede aplicar a estrellas con velocidades de rotacion menores
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de % 30 km s“ .^ Una situacion mas favorable ocurre con los espectros de McDonald 
para los que AA =  0.06 Â/ pixel => =  8.33 => vsin i =  4.79 km s“ .^
La transformada de la funcion Wi(A) es una funcion sine cr. Si la ventana 
espectral no es suficientemente ancha, la estructura de lobulos {sideîobes en inglés) 
puede afectaj al producto * i((r)/(<r), produciendo un fenomeno de aliasing.
Una solucion trivial consiste en ensancbar artificialmente el tamano de la ventana 
espectral considerada. Nuestro criterio ha consistido en, una vez seleccionada la 
h'nea espectral y determinados sus extremos, anadir un continuo ’’artificial” hast a 
abarcar una ventana de 60 A de ancha. La diferencia en anchura entre la ventana 
espectral y la Knea considerada es suficiente para evitar el aliasing en cualquiera de 
los dos tipos de espectros observados (La Palma y McDonald).
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Perfiles de ensanchamiento para una velocidad de rotacion v • sini = 70 km s“ .^ La linea 
de trazo grueso représenta el perfil de rotacion y la correspondiente transformada de de 
Fourier de la Hnea A = 4805 A, mientras que la linea de trazo fino représenta el perfil y la 
transformada de la linea A = 4957 Â. Las ligeras diferencias entre los perfiles de rotacion 
producen, en el espacio de Fourier, diferencias en la amplitud de las frecuencias, aunque 
la posicion de las mismas permanece invariable en cada uno de los casos.
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Perfiles de rotacion para diferentes valores de e = 0.2,0.4,0.6,0.8 y sus correspondientes 
transformadas de Fourier. La altura del perfil de rotacion es mayor al aumentar 6, mientras 
que la FWHM permanece practicamente invariable. En el espacio de Fourier, la posicion 
de las frecuencias utiles para el calculo de la velocidad de rotacion permanece invariable 
aunque su intensidad relativa varia (disminuye al aumentar e).
122 Capitulo 4
o
o
>
O
CD
cr
“O
o
“O
en
c
QJ
o
c
o
o
10
F re c u e n c ia
F ig u ra  4.5
Transformadas de Fourier del perfil de la Imea de Fe I A4989 Â suponiendo 
vs'mi = 40 1cm s“  ^ para diferentes niveles de continuo. Se ha supuesto un error en la 
determinacion del mismo del 4-5 %, que es el calculado para los espectros de La Palma. 
Este error se traduce en un error en vsini de ± 8-10 km s~ .^ En los espectros de Mc­
Donald, la determinacion del continuo es mas précisa y, por tanto, el error asociado sera 
menor.
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4.2.4 Comparaciôn entre métodos
En la Figura 4.2 se han comparado la FWHM de las lineas con las veloci­
dades de rotacion obtenidas del Catâlogo de Uesugi y Fukuda (1982) . Se puede 
deducir que, puesto que los valores de v sint < 100 km s~^ se pueden determinar con 
mucha mas precision que los valores de u sin i > 100 km s” ',  séria conveniente, en 
aquellos casos en que se dispusiera de suficientes valores de velocidades para ambos 
grupos, calcular dos rectas de regresion independientes para evitar que los errores 
en la determinacion de las velocidades alias afecten a los valores de las velocidades 
moderadas y bajas.
De la Figura 4.2 y de lo estudiado en el apart ado anterior se deduce que la 
resolucion espectral es el principal factor que limita la determinacion de velocidades 
de rotacion bajas. En la Figura 4.1 esta limitacion aparece representada por el per- 
iil instrumental y en la aplicacion del método de Gray por la frecuencia de Nyquist. 
No obstante, se ha decidido elegir el método de Cray para el câlculo de velocidades 
de rotacion puesto que es un método eficaz (los valores de u sin i calculados en la 
Tabla 4.1 son similares a los obtenidos del Catâlogo de Uesugi y Fukuda) y, sobre 
todo, independiente, ya que a diferencia del método de Slettehack o el de correla- 
ciones cruzadas^ no necesita el conocimiento previo de unos valores de velocidades 
de rotacion con las que calibrar los valores calculados. Por otro lado, es el unico 
método de los très que permite distinguir entre rotacion y macroturbulencia pu- 
diendo calcularse valores precisos de ambas fuentes de ensanchamiento de forma 
independiente.
En la Tabla 4.2 se dan los valores de v sin i calculados para el conjunto de 
estrellas variables observadas.
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T abla 4.1: Calculo de velocidades de rotacion de estrellas no variables
Identif. G92a 
(km s“ )^
ÜF76 
(km s” )^
UF82 
(km s“ )^
Lmea
(A)
G92b 
(km s“ )^
HR 27 51.82 47 45 4957
HR 41 102.12 25 30 4957
HR 82 45.70 41 55 4957
HR 217 26.35 - - 4989 10.48 ±  2.30 (14)
HR 230 82.54 82 90 4957
HR 231 100.92 82 90 4957
HR 308 68.31 10 15 4957 6.62 ±  0.96 (9)
HR 349 102.12 84 80 4957
HR 413 58.58 81 80 4957
HR 534 29.03 - - 4957 14.14 ±  2.98 (11)
HR 553 68,31 79 80 4957
HR 569 103.34 99 95 4957
HR 620 104.57 133 135 4957
HR 622 60.43 76 75 4957
HR 623 135.64 154 160 4957
HR 723 29.03 21 25 4957 22.27 ±  1.82 (8)
HR 783 23.14 18 25 4989 29.42 ±  1.77 (9)
HR1135 47.14 44 40 4957 47.57 ±  2.73 (7)
HR1201 67.51 59 60 4957
HR8095 81.57 - 90 4957
HR8120 26.67 23 20 4989
HR8130 99.73 89 90 4957
HR8155 31.10 25 40 4989
HR8190 134.04 97 110 4957
HR8191 80.63 84 90 4957
HR8198 67.51 53 55 4957
HR8208 137.25 - - 4957
HR8267 195.69 184 180 4957
HR8270 102.80 195 230 4957
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T ab la  4.1: Calculo de velocidades de rotacion de estrellas no variables.
(Continuacion)
Identif. G92a 
(km s~^)
UF76 
(km s“ )^
UF82 
(km s” )^
Linea
(A)
G92b 
(km s~^)
HR8344 69.13 71 85 4957
HR8454 135.64 139 135 4957
HR8460 100.92 86 90 4957
HR8472 24.60 0 10 4957
HR8613 102.12 87 90 4957
HR8681 81.57 129 150 4957
HR8765 25.43 7 10 4989 8.99 ±  1.55 (8)
HR8776 70.47 68 85 4957
HR8799 45.70 45 55 4957
HR8805 29.72 9 10 4957 11.28 ±  1.98 (10)
HR8830 57.90 59 60 4957
HR8838 81.57 86 100 4957
HR8845 40.82 20 35 4989 28.3 ±  2.1 (11)
HR8888 40.34 - - 4989 7.64 ±  1.68 (9)
• G92a: Velocidades de rotacion calcul ad as aplicando el método de Gray a los espectros de La Palma. 
La linea elegida para el càlculo de la rotacion se muestra en la columna Itnea.
•  UF76: Velocidades de rotacion tomadas del Catâlogo de Uesugi y Fukuda (1976).
• UF82: Velocidades de rotacion tomadas del Catâlogo de Uesugi y Fukuda (1982).
•  G92b: Velocidades de rotacion calculadas aplicando el método de Gray a los espectros de McDonald. 
El numéro entre paréntesis indica el numéro de lineas elegidas para el câlculo.
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T abla 4.2: V elocidades de ro tac io n  de el con jun to  de e s tre lla s  variables
1 Identificacion G92a UF82 Amplitud Goment. G92b
HD HR GCVS (km s“ )^ (km s“ )^ (may.) (km s"^)
432 21 (3 Gas 
V377 Cas(*)
69.1
135.6
70 0.042
0.05
2628 114 GN And 31.5 30 0.035 16.1 ±  1.5 (10)
4818 238 V526 Gas 28.7 0.011 16.1 ±  2.7 (10)
8511 401 AV Get 140.5 185 0.02 *
9100 432 VX Psc 135.6
132.5
125 0.02
10845 515 VY Psc 100.9 75 0.02 *
11285 VV Ari 51.8 0.02
15165 VW Ari 0.06 *
15550 729 UU Ari 173.9 175 0.052
17093 812 ÜV Ari 68.3 83 0.04
23156 V624 Tan 41.6 65 0.01
23567 V534 Tan 98.6 90 0.015
23728 1170 V376 Per 102.1
99.7
110 0.07
24550 V479 Tan 132.4 0.03
24809 1223 V386 Per 129.4 85 0.01 +
24832 1225 D1 Eri 126.4 120 0.09
26322 1287 IM Tan 31.2
29.0
15 0.07
*
6.8 ±  1.6 (10)
26574 1298 OM Eri 99.7 0.05
27397 1351 V483 Tan 102.1 100 0.03
27459 1356 V696 Tan 81.6 70 0.01
27628 1368 V775 Tan 32.3 30 0.01 32.0 ±  4.0 (7)
28024 1392 UPS Tan 205.1 196 0.016
28052 1394 V777 Tan 195.7
195.7
195 0.015
28319 1412 TH2 Tan 66.7 80 0.02
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Tabla 4.2: V elocidades de rotacion del conjunto de estrellas variables (Con­
tinuacion)
1 Identificacion G92a UF82 Amplitud Coment. G92b
HD HR GCVS (km s"^) (km s” )^ (may.) (km s“ )^
28910 1444 p Tau 126.4 125 0.01
30780 1547 V480 Tau 98.6 145 0.01 *
33959 1706 KW Aur 28.7 20 0.08 28.1 ±  1.5 (9)
37819 V356 Aur 31.2
31.2
0.08 22.5 ±  2.2 (9)
40372 2100 V1004 Ori 70.8 80.0 0.01
40535 2107 V474 Mon 25.0
30.7
25
25
0.15 18.8 ±  1.5 (10)
UZ Lyn 60.4 20 0.30 *
50018 2539 OX Aur 134.0
135.6
130 0.01
50420 2557 V352 Aur 25.4 25 0.01 26.3 ±  2.8 (10)
55057 2707 V571 Mon 135.6 150 0.03
64191 AD CMi 29.7 0.30 12.0 ±  2.4 (10)
73857 VZ Cnc 26.7
26.7
0.41 13.3 ±  2.8 (8)
110377 4824 GG Vir 180.0 0.02
152830 6290 V644 Her 
V645 Her
26.4
50.2
20 0.04
0.14
15.6 ±  1.8 (6)
155514 6391 V620 Her 191.1 175 0.04
156697 6434 V2112 Oph 188.9 160 0.03
159223 V648 Her 130.9 0.04
172748 7020 6 Sen 30.1 25 0.29
177392 7222 LT Vul 135.6 140 0.03
181333 7331 V I208 Aql 50.8 55 0.06
181577 7340 P Sgr 81.6 75 0.02
186357 7501 V1276 Cyg 103.3 95 0.02
192518 7731 NU Vul 205.1 190 0.02
197461 7928 6 Del 29.4
38.6
30 0.07
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T abla  4.2: V elocidades de ro tac io n  del con jun to  de es tre lla s  variables (C on­
tin u ac io n )
HD
Identificacion 
HR GCVS
G92a 
(km s~^)
UF82 
(km s“ ')
Amplitud
(mag.)
Coment. G92b 
(km s” )^
199124 8006 EM Aqr 132.4 200 0.01 *
199908 DQ Cep 57.9 60 0.05
59.7
200356 FN Aqr($) 41.9 0.01
200925 V1719 Cyg 31.19 0.31
201707 8102 EW Aqr 134.0 140 0.07
204188 8210 IK Peg 36.9 70 0.01 *
211336 8494 £ Cep 97.4 86 0.01
213534 8584 GX Peg 46.2 50 0.01
215874 8676 FM Aqr 99.7 0.03
218549 DY Peg 44.1 0.54
CC And 37.7 0.24
GP And 39.7 0.52
AI Hya 132.5 0.02
CY Aqr 0.71
De Lac 31.5 0.35
V1162 Ori 34.3 0.18
EH Lib 62.8 0.50 13.3 ±  1.9 (9)
YZ Boo 26.7 0.42 18.8 ±  4.1 (5)
•  G92a: Velocidad de rotacion calculada aplicando el método de Gray a espectros de La Palma. En 
aquellos casos en los que existe mâs de una observacion por estrella, se muestran las velocidades 
calculadas de forma independiente para cada una de ellas.
•  UF82: Velocidad de rotacion obtenida del catâlogo de Uesugi y Fukuda (1982).
•  indica que no es posible calcular velocidades de rotacion debido a la ausencia o a la mala 
definicion de las lineas o a que existen grandes discrepancias en el valor de la velocidad calculada 
y la obtenida del catâlogo Uesugi y Fukuda (1982).
•  G92b: Velocidad de rotacion calculada aplicando el método de Gray a espectros de McDonald. El 
numéro entre paréntesis indica el numéro de lineas utilizadas.
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4.3  C onclusiones
En este capitulo se han calculado las velocidades de rotacion del conjunto de 
estrellas observado. Tras una introduccion donde se define la rotacion y se plantean 
distintas teorias de como una estrella adquiere su moment o angular, se han estudiado 
très métodos para la determinacion de las velocidades de rotacion [Slettehack^ Gray^
correlaciones). Se eligio finalmente el método expuesto en Gray (1992f), analizando
las propiedades y posibles fuentes de error asociadas al mismo. Finalmente, se 
estudio la relacion existente entre la velocidad de rotacion y la amplitud de la pul- 
sacion.
Como se cito en 4.2.4, el método de Gray es el unico de los très descritos capaz 
de distinguir entre rotacion y macroturbulencia. Gray (1975) lo aplico con éxito a 
una muestra de estrellas gigantes y supergigantes. Brevemente, el método consiste 
en generalizar la ecuacion (4.4) para el caso de macroturbulencia, quedando como
D(X) = /(A) * M(A) * G[X) * (4.12)
donde G[X) es el espectro observado, /(A) es el perfil instrum ental, M[X)  es el perfil 
de macroturbulencia, G(A) es el perfil de rotacion y es el perfil de flujo intrmseco. 
Las funciones /(A),M(A),G(A) se encuentran normalizadas a ârea unidad por lo que 
la anchura équivalente de D[X) es la misma que la de F^. Aplicando el teorema de 
la convolucion, éstas se convierten en productos en el espacio de Fourier; por tanto 
(4.12) queda como
d{(T) = i[<T) • m[a) • g[(r) • f{(r) (4.13)
El procedimiento consiste en calcular d[(r) a partir del espectro observado, eliminar el 
perfil instrumental mediante la division por i[(j) , eliminar el perfil térmico mediante 
la division por /(<%), eliminar el perfil de rotacion mediante la division por g(cr) e 
interpretar el residuo résultante, el cual, tras la eliminacion de todos los factores 
de ensanchamiento anteriormente citados podrâ presentar un perfil horizontal, mâs 
o menos alterado en ait as frecuencias segun el nivel de ruido, que represent ari a 
la Transformada de Fourier de una funcion 5, lo cual implicaria la no existencia de 
ningun otro mecanismo de ensanchamiento, o bien un perfil con una cierta pendiente 
suceptible de ser ajustado por la transformada Fourier de una gaussiana de la que 
se deduciria la velocidad de macroturbulencia.
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Aunque Gray (1975) lo aplico a estrellas gigantes y supergigantes donde se 
supone que el valor de la macroturbulencia es mayor, seria interesante calcular los 
valores de macroturbulencia de nuestro conjunto de estrellas y estudiar su posible 
relacion con indicadores del estado evolutive tales como el indice fotométrico del 
sistema de Stromgren Sci o el valor de la gravedad log g.
C apitulo 5
D eterm inacion  de tem peraturas  
efectivas
La tem peratura es un parâmetro estelar bâsico. Se necesitan valores precisos 
de la tem peratura para, por ejemplo, situar una estrella en el diagrama H-R, deter­
minar sus abundancias, calcular su gravedad y su masa, etc. El problema de como 
définir la tem peratura de la fotosfera estelar esta en estrecha relacion con la hipôtesis 
de equilihrio termodindmico (TE): si esta hipôtesis fuera rigurosamente cierta, habria 
solamente un valor numérico de la temperatura, independiente del criterio elegido 
para su obtencion. Sin embargo, como estrictamente hablando las estrellas no se 
encuentran en equilibrio termodinâmico, los valores numéricos serân ligeramente 
diferentes dependiendo del método elegido y es por esto que se puede hablar de 
temperatura de excitaciôn, si se utiliza la ecuacion de Boltzman para su câlculo, 
de temperatura de ionizacion, si se utiliza la ecuacion de Saha, de temperatura fo~ 
tosférica, si se utilizan redes basadas en la calibracion de indices fotométricos (p.e., 
(b-y) 6 /? en el sistema de Stromgren), temperatura efectiva que se define como la 
que tiene un cuerpo negro que emita el mismo flujo integrado que la estrella... En 
la siguiente seccion se discuten distintos métodos para el câlculo de temperaturas 
efectivas.
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5.1 M ed id a  de tem p eratu ras efectivas. V is io n
gen era l
5.1.1 Métodos de flujo integrado
Se bas an en el ajuste entre el flujo integrado de la estrella y el flujo integrado 
emitido por un cuerpo negro: la temperatura efectiva de la estrella se define como 
la temperatura que posee un cuerpo negro que emite el mismo flujo integrado que 
ella.
El flujo emergente integrado en la superficie de la estrella, F , esta relacionado 
con el flujo estelar recibido fuera de la atmosfera terrestre, / ,  por:
F = ifie^>TT (5.1)
donde /  esta corregido de extincion interestelar y  ^ es el diâmetro angular. 
Conociendo el flujo emergente, la temperatura efectiva de la estrella (Te//) se define 
como
= [F/ay/*  (5.2)
Ademâs, si se conoce la paralaje trigonométrica, se puede estimar el radio, y 
con ello, la luminosidad de la estrella, haciendo uso de
L = iwR^crT* (5.3)
Este método no se pudo desarrollar completamente hasta el lanzamiento de 
satélites astronomicos que permitieron realizar observaciones en el ultravioleta (p.e., 
el Orbiting Astronomical Observatory^ (OAO-2) (Bless et uA, 1976) y el Interna­
tional Ultraviolet Explorer (lUE) (Boguess, 1978)) ya que el flujo emergente en el 
ultravioleta de estrellas calientes représenta una fraccion importante del flujo total. 
Con anterioridad habfa si do necesario recurrir a extrapolaciones teoricas (Morton y 
Adams, 1968).
Code et al. (1976) realizaron un trabajo fundamental en el câlculo de tem ­
peraturas efectivas que ha servido como referencia para la calibracion de otros 
métodos posteriores. Estos autores calcularon temperaturas efectivas y correcciones 
bolométricas de 32 estrellas brillantes en el rango 05-F8 con diâmetros angulares
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conocidos (Hanbury Brown, 1974). Los flujos ultraviolet as se observaron con el 
satélite OAO-2, los flujos en el rango visible correspondian a espectrofotometria 
realizada con un ancho de banda de 50Â en el rango [3300 Â-8080Â] Uevada a cabo 
por Davies y Webb (1974), mientras que los flujos infrarrojos se obtuvieron de ob­
servaciones en diferentes bandas (Mitchell y Johnson, 1969; Johnson et uA, 1966; 
Johnson, 1965). La integracion de los flujos se realizo de forma independiente en 
cinco bandas, con un error asociado a cada una de ellaÆ. Los flujos para A < IIOOÂ 
se calcularon mediante extrapolaciones utilizando modelos de atmosferas de Ku- 
rucz et a l (1972). Las estrellas binarias se corrigieron del flujo de la companera 
comparando las magnitudes de la primaria y de la secundaria.
El trabajo de Code et a l (1976) fue retomado posteriormente por Beekmans 
(1977) quien comparé diferentes calibraciones en el ultravioleta (T D l, OAO-2, Apolo 
17), reduciendo los errores asociados en cada rango.
M étodo del Flujo Infrarrojo (IR FM )
Este método, desarrollado por Blackwell y ShaUis (1977), se basa en la propiedad 
de que el flujo infrarrojo no es muy sensible ni a la tem peratura ni a log g. Remie y 
Lamers (1982) dieron una descripcion detallada del mismo. Brevemente, el método 
se basa en el siguiente proceso de iteracion:
• Se supone un valor de T^ff.
• Se obtiene el valor del flujo infrarrojo en la superficie estelar ( F^ )  para un 
modelo de atmosfera con el valor adopt ado de 7^/y.
• Se calcula el diâmetro angular comparzmdo el flujo infrarrojo observado (F \)
con el flujo obtenido con el modelo:
« «  =  (5.4)
• Se utiliza este diâmetro angular para convertir el flujo observado en todo el 
rango al valor de éste en la superficie de la estrella:
Fx =  4/x/(»Jfix) (5.5)
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• Se integra este flujo en todo el rango espectral observado, (que en el caso de 
Rende y Lamers (1982) corresponde a 1380 Â< A < 11084 Â
f l l0 8 4
F(1380 A, 11084 A)  = /  FxdX = (5.6)
J l3 8 0
• Se calcula el flujo en la region espectral no observada mediante el modelo
de atmosfera con el valor de T^ff adoptado para encontrar las correcciones
bolométricas infrarroja y ultravioleta:
f l3 8 0
UBC = /  F^{T, f f )dX (5.7)
Jo
IB C  = r  F^{T,fi)dX  (5.8)
y 11084
• La suma del flujo observado y de las correcciones bolométricas proporciona el 
flujo total integrado en la superficie de la estrella, con el que se puede deducir 
una nueva estimacion de la temperatura:
= F(1380,11084) + IB C  + UBC  (5.9)
• Se repite el proceso.
Las iteraciones continuan hasta que los valores de T^ff y B convergen 
{/XTeff < 1 K).  Aunque este método se ha usado frecuentemente (p.e., Glusneva 
1985; 1987; Leggett et  oA, 1986), algunos autores han sugerido que se encuentra 
afectado de errores sistemâticos: Megessier (1988) lo aplico a 7 estrellas tomadas de 
Code et al  (1976) obteniendo valores de Tgff aproximadamente un 2.0% menores, 
con diâmetros angulares un 4.0% mayores. Napiwotzki et al. (1993) observaron 
la misma tendencia sugiriendo dos posibles fuentes de error: los modelos teoricos 
empleados o las calibraciones infrarrojas utilizadas (Hayes, 1979; Wamsteker, 1981).
5.1.2 Métodos espectrofotométricos
Otra forma de medir temperaturas efectivas consiste en la comparacion de las 
distribuciones del flujo observado de la estrella con las predichas por modelos de 
atmosfera: la tem peratura efectiva vendria dada por el modelo que se ajuste mejor 
al espectro observado.
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Malagnini et al. (1982) desarroUaron un procedimiento para comparar dis­
tribuciones espectrales en el ultravioleta y en el optico. Se tra ta  de un método 
de ajuste por minimos cuadrados consistente en minimizar las diferencias entre las 
observaciones en distintas longitudes de onda (Vî,^2, 1 ^ )  y una funcion F  que 
représenta el flujo teorico que depende de très paramétrés (T^/y, log y, [M/H]). 
Como F  se conoce solamente en puntos discretes, estos autores consideraron un de- 
sarrollo de Taylor lineal para calcular su valor en puntos intermedios. La condicion 
de minime da lugar a un sistema de ecuaciones cuya solucion représenta el mejor 
ajuste:
dS/dpj  = 0(j = 1, ...3) (5.10)
donde S es la suma de los residues (diferencias entre las observaciones y la 
funcion F) al cuadrado y pj (j= l,2,3) son los distintos paramétrés. Estos autores 
aplicaron el método para calcular temperaturas efectivas de 48 estrellas de tipos 
espectrales B5-A0 en los ranges ultravioleta y optico.
Malagnini et al. (1985) utilizaron este método para determinar las temperaturas 
efectivas de cuatro estrellas de diâmetros angulares conocidos ajustando datos opticos 
y ultravioletas a modelos de Kurucz (1979a). Estos autores compararon el valor de 
Teff ajustado con el calculado integrando el flujo observado en todo el rango de lon­
gitudes de onda (haciendo uso del flujo predicho por los modelos en aquellas regiones 
del espectro sin observaciones de flujo disponible) obteniendo resultados similares.
Igualmente, Malagnini y Morossi (1990) compararon datos espectrofotométricos 
en el rango [3200 A-lOOOO Â] con la distribucion espectral de energia predicha por 
los modelos de Kurucz (1979a) para 74 estrellas de la vecindad solar utilizando el 
método de ajuste citado previamente, alcanzando un grado de precision del 2% en 
Te//.
M étodos basados en el continuo espectral
• M étodo del continuo de Paschen
Este método utiliza como indicador de temperatura la pendiente del continuo
de Paschen entre las longitudes de onda Ai = 4000 Â y Ag =7000 Â. Esta
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pendiente no se encuentra practicamente afectada por la gravedad, es relati- 
vamente independiente de las lineas espectrales y es poco sensible a efectos de 
NLTE (no equilibrio termodindmico local). El cambio de la pendiente con la 
temperatura viene dado por (Gray, 1992d):
dlog[F^QQQj Fiqqq)! dlogTcff — 2,3 (5.11)
para T^ff < 10000 K. Para Te// > 10000 K la pendiente del continuo de 
Paschen es bastante insensible a cambios en temperatura efectiva. Para estas 
temperaturas, el mâximo de la distribucion de energia aparece hacia longitudes 
de onda mâs cor tas por lo que es mâs adecuado realizar medidas en el continuo 
de B aimer situado en la region del ultravioleta. En estreUéis mâs frias la 
absorcion de las lineas constituye un grave inconveniente y el método deja de 
ser efectivo (Gray, 1992d). Pueden encontrarse aplicaciones de este método en 
Bell y Dreiling (1981), y Bell y Oke (1986).
# M étodo de la discontinuidad de B aimer
La discontinuidad de B aimer constituye un buen indicador de temperatura en 
estrellas calientes. Para estrellas mâs frias (tipo A en adelante) dicha discon­
tinuidad es también sensible a la presion. Definiendo como la relacion
de flujos a ambos lados de A = 3647 Â(donde -f y — se refieren a longitudes de 
onda mayores y menores que 3647 Â respectivamente), se obtiene una variacion 
de (Gray, 1992d):
dlog(F+/F .)/dlog(T,ff) ~  1.3 (5.12)
S child y Chaffee (1979) compararon temperaturas efectivas calculadas uti­
lizando la discontinuidad de B aimer y el continuo de Paschen, deduciendo valores 
similares.
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5.1.3 Métodos fotométricos
El brillo de una estrella viene exprès ado generalmente por la relacion
m = —2.5log f FyW{v')du-{■ constante (5.13)
Jo
en la que el flujo de la estrella, jp ,^ se calcula en el intervalo espectral especifi- 
cado por W (v). El sistema fotométrico mâs simple es el ojo humano, el cual présenta 
una respuesta mâxima alrededor de 5100 Â con un ancho de banda de 2000 Â. Con 
el desarroUo de los sistemas fotoeléctricos se hicieron accesibles otras regiones espec­
trales y se desarroUajon nuevos sistemas de filtros. Estos filtros se pueden clasificar 
en filtros de banda ancha (1000 Â), de banda intermedia (100 Â-500 A )  y de banda 
estrecha (0.5 A - l O O  A ) .  El mâs conocido dentro de los primeros es el sistema U B V  
(Johnson y Morgan, 1953), siendo el mâs utilizado dentro de los sistemas de banda 
intermedia el uvby (Stromgren, 1966; Hauck y Mermilliod, 1980; Perry et a l, 1987) 
junto con el sistema H(3 de banda estrecha (Schmidt, 1979). Este sistema y su 
calibracion de temperaturas efectivas se discutirân en las Secciones 5.3 y 5.4.
Comparando los flujos en diferentes bandas es posible calcular parâmetros 
fisicos como temperatura o gravedad. Dentro del sistema U B V  podemos citar las 
calibraciones de Johnson (1966) y Fernley (1989) del indice V-K en términos de la 
temperatura efectiva: el indice de color V-K tiene la ventaja de ser muy sensible a 
la temperatura debido al amplio rango de longitudes de onda que abarca y relati- 
vamente insensible a la metalicidad. Fernley (1989) calculo temperaturas efectivas 
con errores menores que 150 K.
Otra calibracion interesante puede construirse por medio de la escala de tem ­
peraturas Te//-(B-V) de Popper et al. (1970), junto con con la relacion (B-V)-/9 
dada por Crawford y Perry (1966) para las Hyades. Petersen y Jorgensen (1972) 
utilizaron la relacion obtenida (Teff — 6850. -f 1250(^3 — 2.684)/0.144) para calcu­
lar temperaturas de 53 S Scuti, algunas de ellas comunes a nuestra muestra, cuyos 
valores aparecen en la Tabla 5.6. Esta calibracion se examinarâ en las Secciones 5.3 
y 5.4.
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5.1.4 Métodos basados en perfiles de lineas espectrales
Lineas m etàlicas como indicadores de tem peratura
Este método esta basado en el uso de diferentes lineas del mismo elemento 
con distintos potenciales de excitacion, haciendo uso de la ecuacion de Boltzmann 
para estimar la temperatura. Es conveniente que estas lineas pertenezcau al mismo 
elemento para evitar dependencias con la abundancia y que tengan un rango de 
potenciales de excitacion tan amplio como sea posible, aunque en la prâctica sea 
dificil, en ocasiones, encontrar lineas con anchuras équivalentes fâcilmente medibles 
y que cubran un amplio intervalo de potenciales de excitacion.
Igualmente es posible calcular temperaturas efectivas utilizando la ecuacion 
de Saha, mediante lineas de un mismo elemento en distintos estados de ionizacion. 
Sin embargo, la presion juega un papel muy importante en este caso y es necesario 
conocer su valor a priori.
Smith y Drake (1987) determinaron temperaturas efectivas de estrellas tipo 
solar basândose en diagramas de abundancias (en logaritmo) frente a Te// para 
diferentes lineas espectrales y para valores determinados de microturbulencia y 
gravedad superficial. El punto de corte (o, en la prâctica, la region de cor te, debido 
a los errores en los parâmetros) de las grâficas correspondientes a las lineas de Fe I 
y Fe II indica los valores adecuados de T«// y [Fe/H].
Gray et al. (1991) determinaron la temperatura de 49 estrellas enanas estu- 
diando el cociente de las profundidades de dos lineas con diferentes potenciales de 
ionizacion, y, por tanto, con diferente sensibilidad a la temperatura (VI A6251.83 Â 
y Fe I A6252.57 À) y calculando una relacion entre el indice de color (B-V) y este 
cociente de profundidades. El cociente de profundidades es un parâmetro adecuado 
puesto que es independiente de ensanchamientos por rotacion o macroturbulencia, 
ya que ambas lineas se ven afectadas de la misma manera. Si bien las temperaturas 
absolutas se basan en la calibracion del indice (B-V) presentando un error asociado 
de ±  100 K, las medidas relativas pueden determinarse con una precision de hasta 
% 10 K, dependiendo de la relacion senal-ruido de los datos. Este método es muy 
adecuado, por ejemplo, para estudiar variaciones de temperatura de estrellas pui­
santes en diferentes fases de su ci cio de pulsacion.
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Lineas de hidrogeno como indicadores de tem peratura
Para temperaturas inferiores a 8000 K, la râpida variacion de la intensidad de 
las lineas de la serie de B aimer con la temperatura junto con la escasa influencia de 
la gravedad sobre dichas lineas las convierten en indicadores optimos. La variacion 
de la anchura équivalente de las lineas en funcion de la temperatura viene dada por 
(Gray, 1992d):
dlogW IdlogT.ff (5.14)
Todas las campanas observacionales en las que se basa el présente trabajo 
han sido disenadas de tal forma que el rango en longitud de onda de los espectros 
incluya una linea de B aimer: H/3 en las observaciones de La Palma y H a  en las 
de McDonald. En la siguiente seccion se describe el método utilizado para calcular 
temperaturas efectivas usando H a y H ^  como indicadores.
5.2 C âlcu lo  de la  tem p era tu ra  efectiva  u tiliza n d o
H/3 y  H a
Tal y como se dijo en el apart ado anterior, las lineas de la serie de B aimer 
constituyen un indicador optimo de tem peratura cuando ésta es menor que 8000 K, 
lo cual no supone una restriccion para nuestro estudio ya que la tem peratura tipica 
de las estrellas 6  Scuti se encuentra en el rango entre 6500 K y 8000 K.
Un problema importante al ajustar las lineas de B aimer sintéticas a las obser­
vadas es el solapamiento de lineas metàlicas en las alas. Para resolver esto, se propuso 
primeramente un método consistente en calcular la transformada de Fourier del per­
fil de la linea de B aimer observada sin eliminar ninguna linea metâlica. El método 
se basa en comparar las transformadas de Fourier de la linea de B aimer observada 
y sintética, suponiendo que la contaminacion por lineas metàlicas apareciera en el 
espacio de Fourier solamente a ait as frecuencias, pudiendose comparar, por tanto, 
perfiles de B aimer puros. Sin embargo, en la Figura 5.1 se puede ver que la con­
tribucion de las lineas metàlicas no esta conflnada exclusivamente en las frecuencias 
ait as, sino que aparecen a lo largo de toda la transformada. Ademâs, las diferencias
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entre todas las transformadas de los perfiles sinteticos son demasiado pequenas para 
poder elegir una de ellas.
Posteriormente se propusieron otros dos métodos. El primero se basa en la 
comparacion de la anchura équivalente de las Hneas de B aimer observada y sintética, 
y el segundo en un ajuste por minimos cuadrados de los perfiles de las lineas. En 
ambos casos las lineas metàlicas se eliminan de los perfiles de B aimer observados 
mediante una interpolacion cubica de tipo spline. La experiencia de este trabajo 
ha demostrado que el método basado en la comparacion de los perfiles (ajuste por 
minimos cuadrados) es mas preciso que el método basado en la comparacion de 
anchuras équivalentes, el cual es mas sensible a los errores asociados a la eliminacion 
de las lineas metàlicas.
Sin embargo, previamente y de manera independiente del criterio elegido, se 
debe determinar el grado de insensibilidad de Hoc y Hj3 respecto de la gravedad. 
Para ello se ha construido una red de modelos sintéticos usando ATLAS8 (Kurucz, 
1979a) con Te// =  6500, 7000, 7500, 8000 K y log g =  3.5, 4.0 y 4.5. En las Figuras 
5.2, 5.3, 5.4 y 5.5 se muestran los perfiles sintéticos de Hoc y H0. Se puede observar 
que, para T^// < 8000 K, la variacion del perfil con la gravedad es practicamente 
nula. Desde Septiembre de 1992 se dispone de una nueva version de los modelos de 
Kurucz, ATLAS9. Para estos nuevos modelos se verified igualmente la independencia 
de H a y H/3 respecto a log g. Sorprendentemente, el comportamiento de las Lineas 
sintéticas H a y H ^  generadas con ATLAS9 en el rango 7250 K <  T^// < 7750 K 
es andmalo, produciéndose cambios dràsticos en la dependencia con log g en dicho 
rango (Figuras 5.2 a 5.6 y Tabla 5.1). Por el contrario, para temperaturas menores 
de 7000 K o mayores de 8000 K, el comportamiento es similar al de las lineas de 
B aimer generadas con ATLAS8 , si bien las anchuras équivalentes varian de ATLAS8 
a ATLAS9 (Tabla 5.1). Este comportamiento andmalo nos decidid a no usar la 
versidn ATLAS9, y continu ar utilizando ATLAS8 .
Por otro lado, si bien los espectros de La Palma se encuentran practicamente 
cent r ados en H/3  ^ lo que permite una determinacidn précisa del nivel de continuo, 
el rango espectral cubierto por cada orden en las observaciones û McDonald no 
es suficiente para abarcar el perfil complète de la linea Ha, que da lugar a una 
indeterminacidn del continuo. Debido a esto, se propuso un método alternative 
consistente en comparar, no el perfil complete de la linea de H a, sino las variaciones
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en intensidad entre dos longitudes de onda (A6567.19 Â y A6578.46 A) en el perfil 
observado con las variaciones en el conjunto de espectros sintéticos. La seleccion de 
las longitudes de onda se ha realizado de tal forma que estas se encuentren en la 
region del perfil espectral con mayor dependencia con la temperatura. Utilizando 
el conjunto de estrellas no variables y estrellas variables con una variacion en la 
amplitud menor de 0.06 (que se corresponderia con una variacion en de 100 
K) cuyas temperaturas fueron determinadas mediante H/3, se obtuvo una relacion 
lineal entre el cociente de intensidades y la temperatura, que permitio calcular el 
valor de la misma para las estrellas variables de amplitud mayor de 0.06. El error 
asociado a las temperaturas calculadas mediante H a  es de ±  200 K.
142 Capttulo 5
o
0)en
■O
oX}
- r - T T - p
Tef f
Teff
Teff
Teff
Teff
5500K
7000K
7500K
8000K
8500K
MO- 3 0.01 0.1
Frecu en cia
Figura 5.1
Transformadas de Fourier de les perfiles sintéticos de H fi para log g = 4.0 y para diferentes 
temperaturas efectivas dadas a la izquierda (Hnea discontinua). Se ha superpuesto la 
transformada de Fourier de la estrella 6  Set, V1208 Agi (Hnea continua). Se observa que 
no es posible reabzar ninguna determinaciôn de la temperatura.
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Figura 5.2
Perfiles sintéticos generados con ATLAS8 (izquierda) y ATLAS9 (derecha) de la Hnea 
en el rango 6500 K < Te// < 7500 K y 3.5 < log g < 4.5. Abajo a la derecha, H 13 de 
ATLAS9 para Te//=7500 K depende de log g (el perfil para log g = 4.5 es diferente del 
correspondiente a log g = 3.5 y log g= 4.0).
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Perfiles sintéticos de la ünea Hj5 (continuacion). El comportamineto observado para 
K de ATLAS9 se reproduce para K y Te//=7750 K. En el primer
caso el perfil de H/3 para log g =3.5 es diferente de los correspondientes para log g=4.0, 4.5. 
En el segundo caso es el perfil con log g=4.5 el que es diferente de los otros dos.
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Figura 5.4
Perfiles de Ha  en el rango 6500 K < Tgff < 7500 K y 3.5 < log g < 4.5. Las diferencias 
entre ATLAS8 y ATLAS9 para Te//=7500 K son similares a las comentadas en el caso de 
H/3 .
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Perfiles de H a  (continuacion). Al igual que ocurrfa con los perfiles de H a  para 
T e//=7250 K y K también muestran peculiaridades. Para T e//=7250 K, el
perfil para log g=4.5 es diferente que los perfiles para log ÿ=3.5, 4.5, mientras que todos 
los perfiles son diferentes para T ef f=7750  K.
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Figura 5.6
Comparacion entre los perfiles sintéticos de Ha  y H/3 generados con ATLAS8 y ATLAS9. 
Se observa que existen diferencias en los perfiles de las Hneas entre ambas versiones.
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T abla 5.1: A nchuras équivalentes (E W ) de las Imeas H a , H./3 p a ra  
log g = 4 .0  y d ife ren tes  valores de te m p e ra tu ra  efectiva u tilizando  A TLA S8 
(K u ru cz , 1979a) y ATLAS9 (K urucz , 1991)
Teff EW(ATS)
(mA)
H/3
EW(AT9)
(mA)
Cociente(A8/A9) EW(AT8)
(mA)
Ha
EW (AT9) 
(mA)
Cociente (A8/A9)
6500 6063.79 5682.42 1.067 5780.33 5271.53 1.096
7000 9013.49 8771.52 1.027 8148.66 7349.02 1.109
7250 10653.95 8578.20
7500 12431.25 14506.41 0.857 10618.36 11493.63 0.924
7750 16351.36 12698.53
8000 15320.1 18077.91 0.847 12802.55 13638.51 0.939
8500 19967.83 20214.82 0.987 14036.95 14357.86 0.977
5.3 C alcu lo  de tem p eratu ras efectivas u tilizan d o  
fo tom etr ia  uvby(3.
Se han publicado en la bibliografia diferentes caHbraciones de temperatura 
efectiva y gravedad superficial utilizando fotometria uvhy/3 (p.e., Relyea y Kurucz, 
1978; Schmidt, 1979; Philip y Relyea, 1979; Balona, 1984...). No obstante. Go- 
lay (1974) y Crawford (1978) demostraron que para estrellas de tipos B, A y F 
las mejores calibraciones de luminosidad y temperatura se obtienen combinando el 
indice /3 con la diferencia de color Cq. En el caso de estrellas mas calientes que 
AO, Fernie (1965), Crawford (1978), y Balona y Shobbrook (1984) mostraron que 
(3 es un buen indicador de la luminosidad y por tanto de la gravedad superficial, 
mientras que Cq es un paràmetro apropiado para predecir temperaturas. Para tipos 
espectrales mas frios que AD, como es nuestro caso, el comportamiento es el inverso.
5.3.1 Calibracion de Petersen y Jorgensen.
Petersen y Jorgensen (1972) ,(PJ72), analizaron teoricamente las caracteristicas
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de la pulsacion de estrellas situadas en la zona inferior de la franja de inestabiîidad 
del diagrama H -R  comparando los resultados con datos observacionales. Estos an- 
tores dedujeron la siguiente formula para el câlculo de temperaturas efectivas:
T, f f  = 6850 -f 1250(/? -  2.684)/0.144 (5.15)
calculada combinando la escala de temperaturas 7^y/-(B-V) de Popper et al. 
(1970) con la relacion (B-V)-/3 dada para las Hyades por Crawford y Perry (1966). 
Estas expresiones se utilizan en Lopez de Coca et al. (1990) para deducir relaciones 
empvricas Pertodo-Luminosidad-Color (P-C-L) de estrellas S Scuti.
5.3.2 Calibracion de Relyea y Kurucz.
Reylea y Kurucz (1978) calcularon indices Strômgren teoricos utilizando los 
modelos de atmosferas de Kurucz (1979a) para estrellas de tipos espectrales 0 , 
B, A, F, G, que son posteriormente calibrados utilizando Vega como estrella de 
referenda. El hecho de utilizar solamente una estrella se debe a que, segun estos 
autores, es la unica con una calibracion en flujo suficientemente précisa (Bayes y 
Latham, 1975). Una vez realizadala calibracion, se construyo una red (6 — 2/)o~(ci)o 
para diferentes valores de Tg//, log g y [M/H], comparando los resultados obtenidos 
con valores empiricos tomados de Code et al. (1975; 1976), encontràndose diferencias 
en los valores de log g para T^ff < 8500 K: segun Paczyinsky (1970), el valor de 
log g =  4.3 es el que mejor représenta a la ZAMS en el rango de temperaturas 
6300 K < Teff < 10000 K. Sin embargo, superponiendo el diagrama teorico (b-y)-ci, 
se puede observar que, para Teff < 8500 K, los valores teoricos de C\ son sis- 
temâticamente menores que los observados para una tem peratura dada. Como las 
estrellas 8  Scuti pertenecen a este rango de temperaturas problemâtico, esta cali­
bracion no se utilizarâ en nuestro trabajo.
5.3.3 Calibracion de Philip y Relyea.
Philip y Relyea (1979), (PR79), contruyeron una red (ci)o — (6 — y)o para 
el câlculo de log g y Teff a partir de los indices de color Strômgren corregidos de 
enrojecimiento para las Poblaciones I y II en el rango 5500 K < Teff < 10000 K; 
2.0 < log g < 4.5 y -2.0 < [Fe/H] < 0.0. Utilizando modelos de Kurucz (1979a)
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y las funciones de transmision de los filtros uvhy (Matsushima, 1969), se obtienen 
colores teoricos que se normalizan a los colores observados de Vega para el modelo 
con Teff = 9400if, log g =  3.95 y [Fe/H]=0.0. Estos autores resolvieron el problema 
encontrado en los modelos de Relyea y Kurucz despleizando la red a lo largo de las 
lineas de temperatura constante hasta que la ZAMS observada coïncida con la linea 
de log 4.3. Philip y Relyea estudiaron la precision de esta red mediante siete 
estrellas con temperaturas efectivas calculadas en Code et al. (1976) estimândose 
unos errores de AT).// = ±  200 K y A log g — 0.1. No obstante, la metalicidad
debe ser conocida a priori. Si no es asi, la incertidumbre en metalicidad darâ lugar 
a un error adicional en la temperatura efectiva.
5.3.4 Calibracion de Moon y Dworetsky
Moon y Dworetsky (1985), (MD85), compararon los indices sintéticos uvby(3 
calculados por Relyea y Kurucz (1978) y Schmidt (1979), con los colores e indices ob­
servados de 19 estrellas de tipos espectrales B, A y F con valores de Teff y log g cono- 
cidos (Code et uA, 1976; Bayes, 1978) obteniendo una diferencia media de -10 K. 
De esta comparacion, estos autores dedujeron que debe aplicarse una correccion del 
punto cero al indice (ci)o de Relyea y Kurucz (1978) ya que los valores calculados 
eran, en media, 0.008 magnitudes menores que los valores observados, sugiriendo 
que . :ha correccion se debe a que solo una estrella, Vega, fue utilizada para trans- 
formar los colores sintéticos en observados. Por otra parte, el indice /3 tabulado 
por Schmidt (1979) présenta un error de escala cuando se compara con los indices 
observados. Moon y Dworetsky sugirieron algunas expUcaciones: la baja resolucion 
de los perfiles observados de Schmidt (1979) podria dax lugar a un error en el con- 
tinuo, de forma que el observado fuese menos intenso que el continue real, dando 
lugar a un error sistemâtico en el indice /3. Sin embargo este efecto reduciria el 
indice f3 calculado en 0.01 magnitudes como mâximo que no es suficiente para ex- 
plicar las diferencias observadas. La exclusion de Kneas metâlicas y el truncamiento 
de la curva de sensibilidad del filtro se propusieron también como fuentes de error 
pero fueron rechazadas. Finalmente, Moon y Dworetsky propusieron como hipotesis 
mas probable que este error se encuentre relacionado con la teoria utilizada de en- 
sanchamiento de Imeas y, en particular, con el tratamiento de las alas de la Hnea 
H(3.
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5.3.5 Calibracion de Lester, Gray y Kurucz.
Lester, Gray y Kurucz (1986), (LGK86), calcularon indices teoricos uvbyfi 
basândose en los modelos de Kurucz publicados (1979a), (LGK86a), y no publi- 
cados (Kurucz, 1979b), (LGK86b). Las principales diferencias entre ellos son que 
los modelos no publicados cubren un rango mas amplio de abundancias metâlicas 
con intervalos mâs pequenos entre ellas y que consider an una pequena modificacion 
de la teoria estândar de la conveccion de la longitud de mezcla (Lester, Lane y 
Kurucz, 1982). A diferencia de Relyea y Kurucz (1978) que tomaron una linica 
estrella estândar (aXyr), LGK86 escogieron de Taylor (1984) aquellas estrellas es- 
pectrofotométricas estândar secundarias con observaciones en el ultravioleta y con 
gravedades superficiales dadas por Code et al. (1976): 7  Gem, a CMi^ /3 Léo, rj 
UMa  ^ a Lyr).
LGK86 compararon la red (ci)o-/3 con la red empirica dada por Philip y Egret 
(1980), obteniendo resultados similares dentro de los errores considerados.
5.4 C om paracion  de los resu ltad os
Para poder comparar las calibraciones citadas es necesario conocer los indices 
Strômgren de las estrellas observadas. Por lo que respecta a las estrellas S Scuti y 
SX  Phe, se utilizaron dos catâlogos: Rodriguez et al. (1994) y Garcia et al. (1993). 
Los primeros tomaron los valores de los indices Strômgren de Hauck y Mermilliod 
(1990) mientras que Garcia et al. utilizaron el catâlogo de Kholopov (1987). Para 
algunas estrellas, existen diferencias entre los indices de ambas fuentes; en estos casos 
se muestran los dos valores (Tabla 5.2). Los indices de las estrellas no variables se 
han tomado de Hauck y Mermilliod (1990) (Tabla 5.3). En las Tablas 5.6 y 5.7 se 
muestran los valores de T^ff calculados para el conjunto de estrellas observado.
La manera logica de comparar las diferentes calibraciones séria comparar los 
resultados obtenidos con cada una de ellas para una muestra de estrellas con valores 
precisos de T).//. Code et al. (1976) y H ayes (1978) calcularon valores empiricos 
de temperaturas para un conjunto de estrellas con el método de flujo integrado. 
Estos valores se aceptan como fundament aies en el estudio de temperaturas efecti­
vas. Desafortunadamente solo très estrellas son comunes con nuestras campanas de 
observacion por lo que no es posible extraer ninguna informacion estadisticamente
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representativa de esta muestra tan pequena. Unicamente se podria deducir que los 
valores calculados de T^ff segun LGK86b son los que parecen presentar mayores 
diferencias con los valores fundamentales (Tabla 5.5).
Otra manera de comparar las distintas calibraciones consiste en estudiar la 
representacion que cada una de ellas hace de la ZAMS. Puesto que existen lineas de 
referenda observacionales para la ZAMS (Philip y Egret, 1980), la red mas adecuada 
podria ser aquella que la reproduzca mejor. Para ello hemos represent ado la ZAMS 
’’observacional” (Paczyinski, 1970) frente a las lineas de referenda de cada una 
de las redes estudiadas (PR79, LGK86a, LGK86b, MD85), para valores diferentes 
de log g (desde log ^=4.1 a log g = 4.4), indicando sus diferencias con la ZAMS 
’’observacional” por medio de un ajuste por minimos cuadrados (Figura 5.7).
Segun la Figura 5.7 el mejor ajuste se consigue con la red PR79. MD85 también 
proporciona buenos resultados pero tanto LGK86a como LGK86b reproducen po- 
bremente la ZAMS en el caso de log g=A.3. Sin embargo, Lopez de Coca et al. (1991) 
sehalaron que existen discrepancias entre los indicadores de tem peratura (b-y) y (3 
demostrando que, en el rango en que se encuentran las estrellas 8  Scuti, los valores 
del indice j3 para la ZAMS dados por LGK86a son sistematicamente mayores que 
los valores de Philip y Egret (1980) para el mismo (b-y), lo cual signihca que en 
este rango, las temperaturas obtenidas con una red Ci-(b-y) son mayores que las 
derivadas de una red c^-^, cuando, en principio deberian ser identicas. Una posible 
explicacion de estas discrepancias podria radicar en la rotacion: los flujos estelares 
utilizados en los modelos teoricos estan calculados para estrellas con velocidades de 
rotacion nul as, mientras que las lineas de referenda de Philip y Egret (1980) estan 
basadas en estrellas reales que pueden rotar, en media, con u sin i =  100 km s“ .^ 
Si bien se sabe que la rotacion no influye practicamente en la fotometria de banda 
ancha e intermedia, si podria tener influencia en los filtros de banda estrecha como 
el filtro Hj3. Este efecto equilibraria las discrepancias encontradas. Sin embargo, 
LGK86 discutieron el efecto de la rotacion y no encontraron diferencias significatif 
vas. Aunque el estudio de LGK86 esta basado en estrellas de tipo B, las estrellas 
8  Scuti pertenecen a tipos espectrales A-F y, por tanto, sus velocidades de rotacion 
seran menores que las de estrellas B por lo que el efecto rotacional seria incluso 
menor.
Un tercer método se basa en la comparacion entre las temperaturas efectivas
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calculadas con las calibraciones fotométricas y las calculadas ajustando los perfiles 
observados de LT/? y H a  lo que, si bien no proporciona una determinaciôn absoluta 
de temperaturas, si podria indicar la presencia de posibles errores sistemâticos en 
alguna de las calibraciones (Figura 5.8).
En esta figura se observa que ciertas calibraciones proporcionan temperaturas 
superiores (PJ72), otras dan temperaturas inferiores (LGK86b) y otras similares 
(MD85, LGK86a) que las calculadas por medio de H (3.
Petersen y Jorgensen (1972) calcularon temperaturas efectivas que son, en 
media, 196 K superiores a las determinadas mediante los perfiles de H ^. Aunque la 
calibracion de PJ72 proporciona coeficientes para la relacion P-C-L similares a los 
teoricos de S telling werf (1979), las discrepancias en T^ff se deben probablemente a 
la calibraciones obsoletas en las que se basa (Popper et al., 1970; Crawford et al., 
1966). Por otra parte, PJ72 supusieron que existe linealidad entre Teff y /3, lo cual 
no es siempre cierto (Lopez de Coca et a l, 1991).
Con la calibracion de Philip y Relyea (1979) se obtienen temperaturas efectivas, 
en media, 155 K superiores a las obtenidas con los perfiles H ^ .  En la Figura 
5.8 se puede apreciar que las diferencias son mayores al aumentar la temperatura. 
Puesto que el indice (b-y) es sensible al enrojecimiento, hemos comparado nuestras 
correciones de enrojecimiento con las publicadas por Lopez de Coca et al. (1990) 
para las estrellas 8  Scuti sin encontrar diferencias significativas.
La calibracion de Moon y Dworetsky (MD85) es la que proporciona temperaturas 
mâs parecidas a las calculadas mediante H ^  con un valor medio de la diferencia de 
22 K y una desviacion tipica de 116 K que coincide bastante bien con el error aleato- 
rio de 100 K supuesto a lo largo de todo el capitulo.
Lester, Gray y Kurucz (1986), (LGK86), calcularon dos redes (ci)o~^ distin­
tas. La primera, (LGK86a), proporciona temperaturas efectivas ligeramente infe­
riores a las obtenidas con la Hnea H  fi. La segunda, (LGK86b), da temperaturas 
aun menores. La diferencia entre las dos redes es el tratamiento de la conveccion: 
LGK86a consideraron la teoria estândar de la longitud de mezcla (Cox y Giuli, 1968). 
Segun esta teoria la representacion de cada nivel convectivo inest able en la estrella 
viene dada por elementos calientes emergentes y elementos frios descendentes, con 
los que se define una tem peratura media para ese nivel. Las propiedades fïsicas del 
gas necesarias para calcular el flujo convectivo se bas an en dicha tem peratura me-
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dia. No obstante, Deupree (1979) sugirio que esta teoria estândar no es correcta en 
cuanto a la opacidad, la cual debe cambiar râpidamente y de forma no lineal con la 
temperatura. Para corregir esto, es necesario calcular una opacidad media en cada 
capa, teniendo en cuenta las diferentes temperaturas présentes en los elementos que 
ascienden y descienden. Lester, Lane y Kurucz (1982) explicaron extensamente esta 
nueva teoria . Uno de sus resultados es que las T^ff  obtenidas con estos nuevos 
modelos son, en media, % 300 K mâs frias que las calculadas con el modelo antiguo, 
lo cual estâ de acuerdo con nuestra comparacion entre LGK86b y el método de H  fi.
Comparando las temperaturas de LGK86a con las calculadas con H  fi se ob­
serva que las primeras son, en media, 46 K mâs frfcis que las segundas. Aunque 
esta diferencia no es significativa puesto que estamos suponiendo un error aleatorio 
de ±  100 K, se puede ver en la Figura 5.8 que las mayores diferencias aparecen a 
temperaturas mâs bajas. Dos argument os pueden explicar este comportamiento: 
por un lado, la utilizacion de cinco estrellas solamente para la calibracion de los 
indices puede dar lugar a errores, especialmente en la zona de temperaturas inferiores 
donde la calibracion se basa exclusivamente en la Tg// adoptada para a CMi. Los 
argumentos de LGK86 para no considerar el Sol como estrella de calibracion para 
temperaturcLS bajas se basan en que los indices fotométricos solares no se encuentran 
bien establecidos y en que los modelos de Kurucz no incluyen opacidades molecu­
lar es, que deberian tenerse en cuenta en estrellas con temperatura solar. Por otro 
lado, pueden existir errores intrinsecos en los modelos de Kurucz en el ultravioleta: 
LGK86 seleccionaron la temperatura efectiva que mejor se ajusta a los modelos 
en el optico y en el ultravioleta. Sin embargo las opacidades de los modelos de 
Kurucz (1979a) en el ultravioleta distan de ser realistas. Se consigue un notable 
avance cuando se utilizan los nuevos modelos de Kurucz (1991). Smalley y Dworet­
sky (1993), (SD93), demostraron que las diferencias se reducen drâsticamente en 
las estrellzis Napiwotzki et al (1993) compararon los resultados de LGK86a y 
de MD85 utilizando un conjunto de estrellas con T^ff  bien determinadas mediante 
el Método del Flujo Infrarrojo (IRFM). Al igual que nosotros, también encontraron 
que LGK86a obtuvieron Tg// mâs frias, mientras que las calculadas por MD85 con- 
cuerdan bien con las determinadas con IRFM.
Se puede encontrar en la bibliografia una extensa discusion, principalmente 
referida a las estrellas respecte a qué red es la mâs adecuada para calcular
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temperaturas efectivas: Moon y Dworetsky (1985) 6 Lester et al. (1986). Lane y 
Lester (1984), (LL84), dedujeron temperaturas efectivas de un grupo de estrellas Am 
clâsicas considerando distribuciones de flujo sintéticas a partir de modelos (Lester, 
Lane y Kurucz, 1982). El ajuste se realiza minimizando el error cuadrâtico medio 
entre la distribucion de energia observada y los modelos, dando a los datos en el 
optico un peso estadistico très veces mayor que a las medidas de satélites. Estos 
autores solamente consideraron modelos de metalicidad solar. El método se aplicô 
también a Vega, Procyon y Sirio, encontràndose temperaturas efectivas que concuer- 
dan con las temperaturas empiricas calculadas por Code et al. (1976). El principal 
result ado de este estudio es el desplazamiento del limite inferior de las temperaturas 
efectivas de las estrellas Am hacia valores mâs frios comparados con anâlisis previos 
(p.e., Smith, 1973). LL84 sugirieron que las temperaturas de las estrellas Am cal­
culadas con anterioridad son sistemâticamente mâs calientes debido a la eleccion de 
modelos de atmosferas que no consider an la contribucion de las opacidades de las 
Hneas metâHcas. Esto podria expHcar las diferencias en Tg// para algunas estrellas 
Am estudiadas en LL84 y en Bôhm-Vitense (1981), quien obtuvo valores mâs eleva- 
dos. Bôhm-Vitense (1981) utiHzo un método similar a LL84, esto es, la comparacion 
entre las distribuciones de energia observadas y los modelos, pero solo en la region 
ultravioleta, donde la opacidad debida a las Hneas metâlicas es mucho mayor.
El hecho de modificar el Hmite inferior de tem peratura para las estrellas Am 
tiene una influencia direct a sobre la teoria de difusion: el crecimiento de la zona 
convectiva parece ser el factor que Hmita la aparicion, en estrellas de tipos espectrales 
posteriores a A, de caracteristicas similares a las existentes en estrellas Am puesto 
que dicho crecimiento fuerza a que la difusion tenga lugar en capas tan internas que 
la temperatura y la densidad ya no favorecen este fenomeno. Michaud et al. (1983) 
calcularon que el fenomeno Am deberia desaparecer a Tg// «  6700 K. Segun LL84, 
r  UMa, una estrella Am, estaria por debajo de este Hmite.
Moon y Dworetsky (1985) afirmaron que su red es apHcable a estrellas Am 
para T^ff < 8500 K, basândose en comparaciones de los valores de log g calculados 
mediante la red y los determinados a partir de valores de la masa y el radio de 
très estrellas Am (Popper, 1980). El hecho de que el indice fi parezca ser insensible 
a la metaHcidad (Schmidt, 1979) favorece esta hipotesis. Estos autores calcularon 
valores de temperaturas efectivas sistemâticamente mayores que los calculados por
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LL84.
Dworetsky y Moon (1986), (DM86), estudiaron las discrepancias entre los 
resultados de LL84 y de MD85, sugiriendo que las estrellas de calibracion selec- 
cionadas por LL84 no son adecuadas: Vega y Sirio son considerablemente mâs 
calientes que cualquiera de las estrellas estudiadas y Procyon muestra una 
metalicidad normal. También encontraron una fuerte correlacion entre las difer­
encias de LL84 y MD85 para Tg// y log g con la metalicidad representada por el 
indice Sîtiq: cuanto mayor es la metalicidad, mayor es esa diferencia. Estudiando 
estrellas Am en cumulos, DM86 encontraron que las redes de MD85 tienen que cor- 
regirse de acuerdo con la siguiente ecuacion:
log g — log g{grid) -f 3.442 Stuq (5.16)
Lester (1987), (L87), sugirio que las temperaturas dadas por MD85, 
sistemâticamente mayores que las de LL84, se deben al hecho de estar afectadas por 
anomalias en el flujo medido por el filtro h. L87 encontre un exceso de flujo en A = 
4785 Â explicado como un cambio en el equilibrio de ionizacion de los elementos del 
grupo del hierro. Este exceso de flujo reduce la magnitud 6, de forma que (6 — y) es 
mâs azul y, por tanto, las temperaturas son mâs altas. El exceso de flujo también 
afecta al indice fi ya que A =  4785 Â se encuentra dentro del rango del filtro. La 
relacion encontrada por DM86 entre ATg// y mi se explica en los mismos términos 
ya que b aparece en la définicion del indice mi- L87 también observé similitud entre 
los valores de las temperaturas efectivas dadas en LL84 y las temperaturas obtenidas 
a partir de la calibracion de (B-V) (Buser y Kurucz, 1978), argumentando que como 
el filtro B  tiene su pico de transmision a ~  4300Â, el exceso de flujo no deberia 
afectar al indice (B-V).
Burkhart y Coupry (1989), (BC89), defendieron la calibracion de MD85 com­
parando las temperaturas efectivas obtenidas con esta red y las obtenidas con 
diferentes filtros en el sistema de Johnson. Boesgaard y Tripicco (1986) calcu­
laron Tg// para estrellas F de las Hyades considerando la calibracion del indice (R-I) 
y Cayrel et al. (1985) lo hicieron para las estrellas G del mismo cumulo con el 
color (V-K), obteniendo ambos temperaturas similares a las pubicadas en MD85. 
Boesgaard (1987), utilizando el color (B-V) calibrado por Bôhm-Vitense (1981), pro­
per ciono temperaturas para cinco estrellas Am con valores similares a los calculados
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[ATeff  = ±100 K). Se supone que todos estos indices se encuentran lo suficiente­
mente lejos de la region donde ocurre el exceso de flujo como para estar afectados por 
él. Es mâs, BC89 dudo incluso de la influencia de este exceso en (b-y), basândose 
en las excelentes correlaciones encontradas entre (h — y)o y el indice del sistema 
de Ginebra (B2-V1). BC89 obtuvieron igualmente valores similares (±  250 K) uti­
lizando fotometria uvby/3 y la Hnea de B aimer H7  observada y ajustada mediante 
los modelos de composicion solar utilizados en LL84, sugiriendo que el problema 
de LL84 podria residir en las calibraciones del flujo absoluto en el ultravioleta, las 
cuales presentan errores de hasta un 20% (Braderie, 1981).
Cayrel et al. (1991) calcularon la temperatura efectiva de 63 Tau, una estrella 
Am clâsica, obteniendo un valor de 7300 K muy proximo al de MD85, concluyendo 
que las temperaturas obtenidas por LL84 son demasiado bajas. Megessier y van’t 
Veer (1991) dedujeron para la misma estrella un valor de 7160 ±  70 K mediante 
el Método del Flujo Infrarrojo (Blackwell y Shallis, 1977). La diferencia entre am­
bas determinaciones se atribuye a la presencia de una companera roja, que puede 
disminuir la tem peratura aparente en 100 K aproximadamente (Cayrel et al., 1991).
Hauck y North (1993), (HN93), calcularon T^ff  de estrellas qutmicamente pe- 
culiares, (CP en inglés) en el sistema de Ginebra. Al igual que BC89, HN93 no 
encontraron evidencias de que el indice (b-y) esté afectado por el exceso de flujo 
a A = 4785Â, basândose en el hecho de que no hay diferencias entre las relaciones 
(B2-V1) vs. (b-y) para estrellas normales de la Secuencia Principal y para estrellas 
Am> Demostraron también que la calibracion de (B2-V1) en términos de Tg// de 
Hauck (1985) proporciona valores superiores a los deducidos por LL84. Estos autores 
estudiaron igualmente el indice del sistema Ginebra (B2-G) y su calibracion en Tg// 
(Hauck y North, 1982) demostrando que esta calibracion proporciona valores de tem­
peraturas efectivas sistemâticamente mâs bajos que los deducidos con (B2-V1), pero 
en todo caso mâs altos que los de LL84. Estas discrepancias entre indices pueden 
deberse bien a errores en las calibraciones o bien a la influencia de una companera 
fria que puede hacer disminuir la magnitud G y enrojecer el indice (B2-G) en una 
cantidad mayor que en el caso de la magnitud VI y del indice (B2-V1), respectiva- 
mente.
Smalley y Dworetsky (SD93) t rat aron de poner fin a esta controversia existente 
entre MD85 y LGK86 . Cuestionaron el hecho de que las estrellas Am en LL84 se
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ajuster! a modelos de composicion solar, cuando se ha demostrado que los modelos 
de metalicidad solar no son capaces de reproducir las abundancias observadas de las 
estrellas Am (Wolff, 1983). La utilizacion de modelos con [M/H]=0.5 tiende a reducir 
las discrepancias con las temperaturas efectivas de MD85, aunque el ajuste formai es 
peor. SD93 afirmaron que esto es debido a un ajuste de menor calidad en los flujos 
ultravioletas, debido a la fait a de precision de las opacidades ultravioletas de los 
modelos. En cualquier caso y aunque el ajuste formai sea peor, SD93 establecieron 
que deben utilizarse modelos con [M/H]=0.5.
Igualmente, SD93 mostraron las vent aj as de las Hneas de B aimer como in­
dicadores de tem peratura en el rango en que estamos trabajando. Por debajo 
de 8000 K la influencia de la gravedad es despreciable y la contribucion de Hneas 
metâHcas sobre los modelos es muy pequena: los modelos con [M/H] =0.5 producen 
solamente una disminucion tipica de 100 K en la temperatura efectiva obtenida con 
las Hneas de B aimer y modelos solares. Las temperaturas efectivas obtenidas con 
este método concuerdan con las deducidas por MD85. Ademâs, la correlacion en­
tre las diferencias en los valores de Tg// calculados por LL84 y DM86 , y 6 ttio, es 
vâHda también para las diferencias entre las temperaturas calculadas con las Hneas 
de B aimer y las obtenic r LL84. De nuevo, los modelos con [M/H]=0.5 reducen 
signiflcativamente estas discrepancias.
SD93 también dieron una expHcacion al exceso de flujo en A4785 Â sugerido 
por L87 como causa del error en las caHbracion de MD85. L87 apunto que este 
exceso es real en estrellas Am, pero SD93 demostraron que la causa del exceso es 
una sobreestimacion de los valores de log g f  para los multipletes de C I en esta 
region: los valores calculados por Kurucz y Petryemann (1975) son mucho mâs 
altos que los recalculados por el Opacity Project (Seaton, 1987; Berrington et al., 
1987). Estos valores sobreestimados dan lugar a una depresion significativa del flujo 
modelado a A =  4785Â. Considerando los nuevos valores de log g f ,  las discrepancias 
a esta longitud de onda entre los espectros observados y los sintéticos desaparecen.
5.5 C on clusion es
En este capitulo se han calculado temperaturas efectivas de nuestra muestra 
de estrellas, tanto variables como no variables. Tras una introduccion donde se
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describen brevemente distintos métodos générales, se ha demostrado la idoneidad 
del método basado en las Kneas de B aimer para calcular temperaturas efectivas en el 
rango entre 6500 K y 8000 K y su iiabilidad como método de comparacion entre las 
distintas calibraciones fotométricas. Se ha demostrado que la calibracion de Moon 
y Dworetsky (1985) es la que proporciona valores mâs proximos a los calculados con 
H filo  que constituye un argumente a su favor en la controversia existente entre esta 
calibracion y la de Lester, Gray y Kurucz (1986).
Recientemente Balona (1994) ha publicado una nueva calibracion fotométrica 
para el câlculo, entre otros pajâmetros fîsicos, de temperaturas efectivas que susti- 
tuiria la calibracion de Balona (1984). La comparacion de esta nueva calibracion 
con las estudiadas en este capitulo forma parte de un futuro estudio.
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Figura 5.7
Ajustes de las diferentes redes a la ZAMS definida segun Hauck y MenniUiod (1980) y 
Paczynski (1970).
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Comparacion entre las temperaturas efectivas calculadas considerando el perfil de H fi y 
las distintas calibraciones fotométricas descritas en el texto. Los asteriscos corresponden 
a estrellas variables mientras que los circulos representan estrellas 6  Scuti (los circulos 
reUenos no indican ningun tipo de estrella sino que son solamente la superposiciôn de un 
asterisco y un circulo). La calibracion PJ72 solo se ha utilizado para estrellas 6  Scuti.
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T abla 5.2: Ind ices S trô m g ren  de las estre llas  S Scuti y  SX  Phe observadas
Identiflcaciôn Indices uvby/?
HD HR GCVS fi TTli C l (b-y) {mi)o (ci)o {b — y)o
432 21 fi Cas 2.721 0.177 0.785 0.216 0.178 0.784 0.211
V377 Cas 2.749 0.190 0.701 0.212 0.197 0.697 0.191
2628 114 GN And 2.755 0.165 0.869 0.169 0.164 0.869 0.172
4818 238 V526 Cas 2.770 0.216 0.780 0.166 0.215 0.780 0.168
8511 401 AV Cet 2.797 0.184 0.859 0.137 0.179 0.862 0.152
9100 432 VX Psc 2.817 0.166 1.093 0.090 0.163 1.095 0.101
10845 515 VY Psc 2.777 0.173 0.979 0.158 0.177 0.976 0.144
11285 VV Ari 2.774 0.200 0.874 0.182 0.206 0.870 0.161
15165 VW Ari
15550 729 UU Ari 2.777 0.185 0.839 0.155 0.184 0.839 0.156
17093 812 UV Ari 2.802 0.184 0.844 0.137 0.184 0.844 0.136
23156 V624 Tau 2.830 0.209 0.810 0.150 0.219 0.804 0.118
23567 V534 Tau 2.788 0.173 0.748 0.229 0.196 0.734 0.157
23728 1170 V376 Per 2.743 0.154 0.826 0.179 0.152 0.827 0.186
24550 V479 Tau 2.752 0.186 0.809 0.243 0.205 0.797 0.183
24809 1223 V386 Per 2.802 0.184 0.819 0.128 0.181 0.821 0.138
24832 1225 D1 Eri 2.762 0.183 0.877 0.163 0.180 0.879 0.172
26322 1287 IM Tau 2.696 0.167 0.745 0.226 0.163 0.747 0.237
26574 1298 OMICRl Eri 2.730 0.194 0.792 0.198 0.192 0.793 0.203
26574 1298 OMICRl Eri 0.192(*) 0.197(*) 0.190 0.793 0.203
27397 1351 V483 Tau 2.766 0.193 0.771 0.172 0.192 0.771 0.173
27397 1351 V483 Tau 2.767(*) 0.198(*) 0.170(*) 0.197 0.771 0.172
27459 1356 V696 Tau 2.813 0.204 0.870 0.129 0.200 0.872 0.140
27459 1356 V696 Tau 2.812(*) 0.208(*) 0.126(*) 0.203 0.873 0.139
27628 1368 V775 Tau 2.756 0.204 0.719 0.196 0.208 0.716 0.184
27628 1368 V775 Tau 2.757(*) 0.208 0.716 0.183
28024 1392 UPSILO Tau 2.753 0.175 0.947 0.165 0.172 0.949 0.175
28052 1394 V777 Tau 2.767 0.188 0.934 0.150 0.186 0.935 0.156
28319 1412 TH2 Tau 2.830 0.202 1.013 0.099 0.200 0.826 0.114
28910 1444 p Tau 2.796 0.205 0.823 0.144 0.205 0.823 0.143
28910 1444 p Tau 2.797(*) 0.206 0.823 0.142
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Tabla 5.2; Indices Strôm gren de las estrellas 6 Scuti y  SX  Phe observadas 
(continuacion)
Identificacion Indices uvby/3
HD HR GCVS fi mi Cl (b-y) (wii)o) (ci)o (t -  y)o
30780 1547 V480 Tau 2.813 0.207 0.900 0.122 0.207 0.900 0.122
33959 1706 KW Aur 2.799 0.180 0.998 0.130 0.182 0.997 0.124
37819 V356 Aui 2.693 0.232 0.668 0.374 0.267 0.646 0.266
40372 2100 V1004 Ori 2.816 0.210 0.958 0.123 0.212 0.956 0.115
40372 2100 V1004 Ori 0.213(*) 0.215 0.957 0.116
40535 2107 V474 Mon 2.736 0.187 0.817 0.189 0.184 0.818 0.196
UZ Lyn 2.914 0.177(*) 1.061(+) 0.008 0.188 1.053 -0.0281
50018 2539 OX Aur 2.702 0.186 0.764 0.240 0.188 0.763 0.234
50420 2557 V352 Aur 2.741 0.142 1.023 0.221 0.155 1.015 0.181
55057 2707 V571 Mon 2.758 0.187 0.878 0.184 0.190 0.876 0.175
55057 2707 V571 Mon 2.743(*) 0.186 0.879 0.187
64191 AD CMi 2.764 0.179 0.853 0.182 0.182 0.851 0.172
73857 VZ Cnc 2.707 0.181 0.799 0.202 0.177 0.801 0.214
73857 VZ Cnc 2.664(*) 0.159 0.812 0.269
110377 4824 GG Vir 2.806 0.182 0.890 0.120 0.179 0.892 0.128
152830 6290 V644 Her 2.709 0.190 0.723 0.208 0.184 0.727 0.227
152896 V645 Her
155514 6391 V620 Her 2.798 0.198 0.898 0.126 0.195 0.899 0.134
155514 6391 V620 Her 0.200(*) 0.125 0.197 0.900 0.134
156697 6434 V2112 Oph 2.727 0.148 0.912 0.254 0.166 0.900 0.199
156697 6434 V2112 Oph 2.724(*)
159223 V648 Her
172748 7020 6 Set 2.743 0.202 0.812 0.213 0.209 0.807 0.191
177392 7222 LT Vul 2.749 0.168 0.892 0.206 0.176 0.887 0.182
181333 7331 V1208 Aql 2.796 0.184 0.990 0.164 0.190 0.986 0.144
181577 7340 Rhol Sgr 2.812 0.188 0.955 0.129 0.184 0.957 0.140
186357 7501 V1276 Cyg 2.728 0.188 0.764 0.222 0.193 0.761 0.207
192518 7731 NU Vul 2.802 0.157 1.109 0.118 0.159 1.108 0.112
197461 7928 6Del 2.738 0.163 0.854 0.190 0.162 0.854 0.192
199124 8006 EM Aqr 2.754 0.174 0.815 0.176 0.172 0.816 0.181
199908 DQ Cep 2.739 0.196 0.833 0.204 0.199 0.831 0.194
199908 DQ Cep 0.228(*) 0.179(*) 0.223 0.836 0.194
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T abla  5,2: Ind ices S trô m g ren  de las es tre llas  6 Scuti y  SX  Phe observadas 
(con tinuacion)
Identificacion uvby)9 indices
HD HR GCVS 0 TUi Cl (b-y) (^ i)o (ci)o (6 -y )o
200356 FN Aqr
200925 V1719Cyg 2.710 0.174 0.833 0.249 0.183 0.827 0.221
201707 8102 EW Aqr 2.758 0.180 0.905 0.179 0.182 0.904 0.173
201707 8102 EW Aqr 2.754(*) 0.181 0.904 0.177
204188 8210 IK Peg 2.806 0.199 0.777 0.142 0.197 0.778 0.149
211336 8494 eCep 2.757 0.192 0.787 0.169 0.188 0.789 0.180
213534 8584 GX Peg 2.821 0.193 0.959 0.118 0.187 0.962 0.135
215874 8676 FM Aqr 2.763 0.184 0.914 0.166 0.183 0.914 0.170
215874 8676 FM Aqr 2.773(*) 0.188 0.911 0.153
218549 DY Peg 
CC And
2.777 0.129 0.872 0.210 0.147 0.861 0.155
GP And 2.794 0.146 0.842 0.187 0.160 0.833 0.143
GP And 0.155(*) 0.890(*) 0.157(*) 0.160 0.886 0.138
AI Hya 0.211 0.752 0.240
CY Aqr 2.768 0.127 0.844 0.200 0.138 0.837 0.164
CY Aqr 2.795(*) 0.135(*) 0.890(*) 0.183(*) 0.138 0.881 0.138
DE Lac 2.703 0.154 0.779 0.317 0.181 0.762 0.231
V1162 Ori 2.749 0.180 0.770 0.210 0.187 0.765 0.187
EH Lib 2.787 0.156 0.859 0.179 0.162 0.855 0.160
YZ Boo 2.768 0.178 0.868 0.151 0.175 0.870 0.161
Indices u yhyfi  del conjunto de estrellas 6 Scuti y Sx Phe observadas. Los indices se han obtenido 
de dos catâlogos: Rodriguez et al. (1994) y Garcia et al. (1993). Los indices m i,c i y (b-y) indican 
valores observados mientras que (m i)o,(ci)o y (6 — y)o corresponden a los indices corregidos de 
enrojecimiento segun las formulas dadas por Philip y Relyea (1979). En aquellos casos en que los 
catâlogos proporcionen indices distintos, ambos se muestran en la tabla (el valor marcado con * es 
de Garcia et al. (1993)). UZ Lyn no aparece en la relacion de Rodriguez et al. (1994).
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Tabla 5.3: Indices Strôm gren del conjunto de estrellas no variables
Identificacion Indices uvby/3
HD HR fi mi Cl (b-y) ("ll)o (ci)o {b -  y)o
571 27 2.629 0.123 1.082 0.273 0.121 1.083 0.279
905 41 2.717 0.156 0.613 0.222 0.156 0.613 0.221
1671 82 2.656 0.162 0.566 0.288 0.161 0.567 0.291
4568 217 0.174 0.488 0.329
4757 230 2.700 0.168 0.719 0.240 0.169 0.718 0.235
4758 231 2.700
6397 308 2.665 0.149 0.508 0.276 0.148 0.509 0.280
7034 349 2.783 0.166 1.163 0.152 0.168 1.161 0.146
8723 413 2.681 0.148 0.485 0.256 0.146 0.486 0.263
11257 534 2.718 0.148 0.642 0.203 0.143 0.645 0.217
11636 553 2.879 0.211 0.983 0.064 0.212 0.982 0.060
11973 569 2.762 0.185 0.814 0.173 0.184 0.814 0.175
13041 620 2.869 0.195 1.063 0.055 0.193 1.064 0.060
13161 622 2.850 0.191 1.065 0.071 0.190 1.066 0.075
13174 623 2.723 0.185 0.874 0.210 0.186 0.873 0.205
15385 723 2.880 0.236 0.935 0.076 0.238 0.934 0.0687
16647 783 2.663 0.157 0.475 0.265 0.151 0.479 0.284
23230 1135 2.693 0.183 0.977 0.267 0.193 0.970 0.235
24357 1201 2.712 0.166 0.610 0.221 0.164 0.611 0.227
201507 8095 2.698 0.168 0.667 0.242 0.169 0.666 0.240
202240 8120 2.774 0.122 1.409 0.154 0.126 1.401 0.142
202444 8130 2.685 0.165 0.607 0.256 0.164 0.607 0.256
203096 8155 2.752 0.108 1.309 0.184 0.123 1.299 0.136
203803 8190 2.753 0.178 0.738 0.206 0.184 0.734 0.186
203842 8191 2.661 0.178 0.619 0.304 0.182 0.616 0.290
203925 8198 2.716 0.158 0.795 0.208 0.158 0.795 0.207
204153 8208 2.723 0.162 0.622 0.220 0.163 0.621 0.216
205852 8267 2.732 0.170 0.892 0.203 0.172 0.890 0.195
205924 8270 2.768 0.180 0.848 0.155 0.177 0.850 0.163
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Tabla 5.3: Indices Strôm gren del conjunto de estrellas no variables (con- 
tinuacion)
IdentiRcacion uvby/3 indices
HD HR P T îli Cl (b-y) (mi)o (ci)o {b — y)o
207652 8344 2.688 0.156 0.545 0.263 0.160 0.542 0.250
210459 8454 2.669 0.177 0.778 0.304 0.187 0.772 0.273
210594 8460 2.801 0.180 1.025 0.124 0.181 1.024 0.120
210855 8472 2.635 0.174 0.488 0.338 0.178 0.485 0.326
214454 8613 2.766 0.174 0.948 0.142 0.170 0.951 0.155
216048 8681 2.739 0.173 0.759 0.180 0.168 0.762 0.196
217754 8765 2.731 0.190 0.789 0.206 0.191 0.788 0.203
217926 8776 2.668 0.146 0.623 0.271 0.146 0.623 0.270
218396 8799 2.745 0.142 0.678 0.181 0.137 0.681 0.197
218470 8805 2.672 0.152 0.495 0.286 0.155 0.493 0.275
219080 8830 2.744 0.172 0.723 0.181 0.168 0.725 0.194
219291 8838 2.634 0.137 0.543 0.310 0.138 0.543 0.308
219487 8845 2.678 0.146 0.468 0.276 0.149 0.466 0.268
220242 8888 0.162 0.595 0.252
Los indices uvby/3 observados son de Hauck y Mermilliod (1990), los cuales se ban corregido de 
enrojecimiento utilizando Philip y Relyea (1979).
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Tabla 5.4: Indices Strôm gren del conjunto de estrellas estàndar
Identificaciôn  
HD HR
Indices uvby/3 
P m i  Cl (b-y) (mi)o (ci)o (h -  y)o
61421 2943 
159561 6556 
187642 7557
0.167 0.532 0.272 
2.832 0.168 1.039 0.093 0.168 1.039 0.093 
2.828 0.178 0.880 0.137 0.186 0.875 0.111
uvby/3 del conjunto de estrellas estàndar. Los indices observados son de Hauck y Mermilliod 
(1990). La correcion de enrojecimiento se ha realizado utilizando Philip y Relyea (1979).
Tabla 5.5: Tem peraturas efectivas del conjunto de estrellas estàndar
Identiflc&ci6ïi 
HD HR
CaJübraciones u v b y ^
PR (79) M D (85) L G K (86)(1) LG K (86)(2)
(K ) (K ) (K ) (K )
O tras  calibraciones 
0 7 6
(K ) Ebror
61421 2943
159651 6556
187642 7557
8100
8150
7900
7950
7950
7950
7800
7800
6600 6510
±  130 K
7900 8020
±  330 K
7800 8010
±  210 K
Comparacion entre los valores fondamentales de temperaturas efectivas calculados por Code et al. 
(1976) y las temperaturas calculadas utilizando las diferentes calibraciones fotométricas y la linea 
H/3 del conjunto de estrellas estàndar observadas.
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Tabla 5.6: Temperaturas efectivas de las estrellas 6 Scuti y  S X  Phe
Identificaciôn T t f f  (ca lib rad o n es (K )
HD H R GCVS JP (7 2 ) PR (79) M D (85) L G K (86)(a) LG K (86)(b) K (79)
432 21 /3 Cas 7177 7000 6900 6900 6800 7000
V377 Cas 7400 7250 7200 7100 7300
2628 114 GN A nd 7464 7400 7300 7300 7050 7400
4818 238 V526 Cas 7603 7400 7350 7350 7250 7300
8511 401 AV Cet 7834 7950 7650 7550 7500 7500
9100 432 VX Psc 7998 8100 7800 7800 7650 7900-7900
10845 515 VY Psc 7650 7400 7500 7200 7400
11285 VV A n 7638 7600 7450 7350 7250 7400
15165 VW  Ari 8300
15550 729 UU Ari 7655 7700 7450 7550 7250 7500
17093 812 UV Ari 7870 7950 7700 7650 7500 7700
23156 V624 Tan 8110 8100 8000 7950 7800 7800
23567 V534 T au 7744 7800 7600 7600 7450 7300
23728 1170 V376 Per 7450 7200 7150 7000 7200-7100
24550 V479 Tau 7400 7250 7200 7050 7200
24809 1223 V386 Per 7870 8050 7700 7700 7500 7700
24832 1225 D1 E li 7450 7300 7300 7150 7200
26322 1287 IM  Tau (♦*) 6950 6950 6800 6700 6550 6900-6900
26574 1298 O M IC R l Eri 7244 7200 7050 6950 6850 7100
27397 1351 V483 Tau 7568 7600 7400 7350 7200 7400
27459 1356 V696 Tau 7962 8050 7800 7750 7600 7800
27628 1368 V775 Tau 7400 7300 7200 7100 7300
28024 1392 UPSILO T au 7447 7500 7250 7150 7000 7200
28052 1394 V777 T au 7568 7750 7350 7350 7200 7400-7400
28319 1412 TH2 T au 8110 8100 7900 7900 7800 8000
28910 1444 p Tau 7834 7900 7650 7550 7500 7500
30780 1547 V480 Tau 7962 8050 7750 7700 7600 7800
33959 1706 KW  A ur (**) 7900 7650 7650 7450 7600-7600
37819 V356 A ur (**) 6650 6800 6700 6550 6900-6800
40372 2100 V1004 Ori 8050 7800 7750 7600 7600
T „ , {  H g )  (K ) (
K (79)
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Tabla 5.6: Tem peraturas efectivas de las estrellas 6 Scuti y S X  Phe (con- 
tinuacion)
HD
Identificaciôn 
H R  GCVS JP (7 2 )
T . f f
P R (79)
(calibraciones uvbyfi) (K ) 
M D (85) LG K (86)(a) L G K (86)(b)
T . f f i  H p )  (K ) 
K (79)
(K)
K(79)
40535 2107 V474 M on(**) 7295 7300 7100 7000 6900 7200-7000 6880
UZ L yn (**) 8900 8900 8700 8700 (1)
50018 2539 OX A ni 6998 6850 6800 6700 6600 7000-6900
50420 2557 V352 Aux 7400 7100 7100 6900 7300
55057 2707 V571 M on 7300 7150 7200 7100 7200
64191 AD CMi (**) 7500 7350 7300 7200 7350-7000 7229
73857 VZ C nc (**) 7050 6800 6700 6600 7200 6725-7122
110377 4824 GG  Vir 7907 8000 7700 7700 7550 7600
152830 6290 V644 H er 7063 7150 6900 6800 6700 6900
152896 V645 Her 7000
155514 6391 V620 Her 7834 8000 7650 7700 7500 7600
156697 6434 V2112 O ph 7250 7000 6900 6800 7000
159223 V648 Her 7600
172748 7020 Ô S ct(**) 7300 7200 7100 7000 7000-6900
177392 7222 LT Vul 7413 7450 7200 7150 7000 7200
181333 7331 V1208 Aql (**) 7816 7900 7600 7600 7500 7600
181577 7340 R h o l Sgr 8000 7750 7750 7600 7600
186357 7501 V1276 Cyg 7228 7200 7050 6950 6850 7000
192518 7731 NU Vul 7900 7700 7650 7500 7500
197461 7928 ÔDel (•* ) 7311 7350 7100 7000 6850 7100-7000
199124 8006 EM  A qr 7430 7450 7250 7200 7000 7300
199908 DQ Cep 7400 7100 7000 6950 7000-7000
200356 FN  A qr 6900
200925 V l719C yg (**) 7050 6850 6750 6650 6700-7000
201707 8102 E W  Aqr 7464 7450 7250 7200 7050 7200
204188 8210 n e  Peg 7907 8050 7750 7700 7600 7900
211336 8494 cCep 7482 7600 7300 7200 7100 7300
213534 8584 GX Peg 8035 8100 7850 7850 7700 7800
215874 8676 FM  A qr(**) 7534 7650 7400 7350 7250 7500
218549 DY Peg (**) 7600 7400 7400 7250 7200-7700
170 Capüulo 5
Tabla 5.6: Tem peraturas efectivas de las estrellas S Scuti y  SX  Phe (con- 
tinuacion)
HD
Identificaciôn T e f f (calibraciones uvby/3) (K ) T ^ f f i  H p )  (K ) T e f t i H
H R  GCVS JP (7 2 ) PR (79) M D (85) L G K (86)(a) LG K (86)(b) K (79) K (7
0 0  A nd(**) 7000-6800-7000-7100
G P A nd(**) 7800 7650 7600 7450 7700
AI Hya 7350
OY A qr(**) 7600 7350 7350 7250 (2)
D E Lac (**) 6900 6800 6750 6600 6900
V1162 O ri(**) 7350 7250 7200 7050 7000 71
EH U b (* * ) 7600 7550 7550 7400 7400 7101-
YZ Boo(**) 7600 7350 7350 7200 7700-7200 6959-
Temperaturas efectivas del conjunto de 6 Scuti observadas. Las estrellas marcadas con ** muestran 
amplitudes mayores que 0.06, que se corresponderian con variaciones en Tg/y > 100 K a lo largo de 
un ciclo. Por tanto, las diferencias entre las distintas calibraciones pueden ser reales y no debidas 
a diferencias intrinsecas. En las dos ultimas columnas se muestran las temperaturas efectivas 
calculadas utilizando Ha y Hyd junto con los modelos de Kurucz (K79).
•  La temperatura de UZ Lyn no ha sido calculada ni con 17a  ni con H p  debido a que los valores de 
Tgyy obtenidos fotométricamente indican una T«yy > 8500 K, temperatura en la que las lineas de 
B aimer dependen también de la presiôn y dejan de ser un indicador de temperaturas ôptimo.
# No se ha calcul ado la T«yy de CY Aqr utilizando el método de las lineas de B aimer debido a 
la baja relaciôn senal-ruido del espectro. En dicho espectro no es posible identificar lineas para 
poder calcular la velocidad de rotaciôn, la cual es necesaria para hacer la convoluciôn del perfU 
de rotaciôn con las lineas sintéticas de H p  con vistas a efectuar la comparacion con el espectro 
observado.
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Tabla 5.7: Tem peraturas efectivas del conjunto de estrellas no variables
Identificaciôn 
HD HR PR(79)
Teff (calibraciones uvhy0) (K)
MD(85) LGK(86)(a) LGK(86)(b)
Tetti  Hp) (K) 
K(79)
571 27 6350 6100 6100 6000 6400
905 41 7100 7000 6900 6750 6900
1671 82 6400 6450 6200 6100 6600
4568 217 6450
4757 230 6900 6800 6700 6600 6800
4758 231 6950
6397 308 6550 6600 6300 6250 6500
7034 349 7500 7500 7400 7350 7500
8723 413 6750 6750 6600 6500 6800
11257 534 7150 7000 6850 6750 6900
11636 553 8500 8300 8300 8250 8000
11973 569 7400 7350 7300 7200 7300
13041 620 8400 8350 8300 8200 8100
13161 622 8300 8100 8200 7900 8000
13174 623 7100 6950 6900 6800 7000
15385 723 8400 8350 8350 8350 8000
16647 783 6500 6750 6400 6250 6700
23230 1135 6750 6700 6550 6450 6700
24357 1201 7000 6950 6850 6750 7000
201507 8095 6850 6800 6750 6600 6800
202240 8120 7300 7500 7500 7350 7200
202444 8130 6750 6700 6600 6450 6800
203096 8155 7400 7100 7300 7100 7200
203803 8190 7500 7300 7200 7100 7200
203842 8191 6400 6500 6300 6200 6650
203925 8198 7100 6900 6800 6700 7000
204153 8208 7200 7050 7000 6850 6900
205852 8267 7200 7050 6950 6850 7200
205924 8270 7500 7400 7350 7200 7300
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Tabla 5.7: Tem peraturas efectivas del conjunto de estrellas no variables
Identificaciôn 
HD HR PR(79)
Tgff (calibraciones uvbyjS) (K)
MD(85) LGK(86)(a) LGK(86)(b)
Sp)  (K) 
K(79)
207652 8344 6800 6750 6650 6550 6800
210459 8454 6500 6500 6300 6300 6500
210594 8460 7900 7650 7650 7450 7500
210855 8472 6300 6300 6000 5850 6500
214454 8613 7600 7300 7300 7150 7400
216048 8681 7200 7150 7100 6950 7200
217754 8765 7200 7100 6950 6850 7100
217926 8776 6600 6600 6400 6300 6600
218396 8799 7300 7200 7200 7050 7200
218470 8805 6600 6700 6450 6300 6600
219080 8830 7300 7200 7150 7050 7100
219291 8838 6300 6200 5950 5850 6400
219487 8845 6800 6700 6600 6450 6600
220242 8888 6700
La calibraciôn de Petersen y Jorgensen (1972) no se muestra en esta tabla puesto que se ha utilizado 
solamente para el conjunto de estrellas 6 Scuti. Tampoco se han calculado temperaturas efectivas 
utilizando H a  para este conjunto de estrellas tal y como se indicé en el texto.
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A nâlîsis qufmico
6.1 In trod u ccion
Un anâlisis qmmico simplificado de una fotosfera estelar muestra que una es- 
trella ’’normal” esta compuesta por un %90% de àtomos de hidrogeno, un % 10% 
de helio, y un factor restante debido a otros elementos Uamados ’’metales” . A pesar 
de este pequemsimo porcentaje, la mayoria de las lineas que present an los espectros 
estel ares, especialmente en estrellas frf as, provienen de estos elementos.
Obviando la natural curiosidad de saber de que estàn bêchas las estrellas, 
el conocimiento de la composicion qufmica es necesario en cualquier estudio de 
atmosferas estelares puesto que proporciona informacion sobre fenomenos taies como 
el tipo de reacciones nucleares que suceden, el tamano de la capa convectiva, difusion, 
acrecion,... Igualmente, las abundancias de litio y berilio son indicadores del estado 
evolutive de una estreUa; las diferencias en composicion qufmica entre distintos tipos 
de estrellas se utilizan en el estudio sobre la evolucion de la galaxia, etc.
Es fâcil deducir que para poder realizar un anâlisis sobsticado de los diferentes 
elementos metâlicos de una estrella y estudiar su variacion con los parâmetros fo- 
tosféricos de la misma (temperatura efectiva, gravedad superficial...) es necesario 
contar con indicadores de metalicidad que diferencien los efectos de esta de los efec- 
tos producidos por la temperatura, presion, rotacion, turbulencias... Un anâlisis 
de composicion qufmica basado en observaciones fotométricas normalmente utiliza 
ciertos fndices, que dependerân del sistema fotométrico escogido, mientras que se 
suele utilizar una técnica de curva de crecimiento en aquellos casos en que se trabaje
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con observaciones espectroscopicas. Estudiemos a continuacion mas detalladamente 
ambos procedimientos.
6.2 D eterm in aciôn  de abund ancias. M étod os fo- 
tom étr icos
Al igual que se vio en el en el caso de las temperaturas efectivas (Capitulo V), 
existen diferentes indices fotométricos que muestran una clara dependencia con la 
metalicidad, constituyendo una herramienta muy util para la determinaciôn de esta. 
Estos indices pueden calibrarse utilizando estrellas estàndar de metalicidad conocida.
En el sistema fotométrico de Ginebra, el paramétré de blanketing para estrellas 
de la Secuencia Principal se define como
7712 =  {B1 -  B2) -  0.457 • {B2 -  V I)  (6.1)
donde A m 2 = m 2 {obs)—m 2{Hyades) permite clasificar las estrellas segun su metalicidad 
una vez que este indice se ha corregido de enrojecimiento. Hauck (1986) estudio 132 
estrellas gigantes de tipos espectrales A-F en funcion de sus propiedades en este 
sistema fotométrico demostrando que A m 2 es también un indicador de metalicidad 
adecuado para estrellas gigantes. Berthet (1990a) confirmé esta hipotesis en su 
anâlisis espectroscopico de 5 gigantes de tipos A-F. Berthet (1990b), basândose en 
una muestra de 164 estrellas de tipos A-F gigantes y de Secuencia Principal, dérivé 
la siguiente relacién cuadrâtica entre [Fe/H] y A m 2
[Fe/H] = -16.079(Ar7i2)^ +  5 .935Am 2 +  0.081 (6.2)
vâlida para -2.13 < [Fe/H] < 0.5 con un error cuadrâtico medio de ±  0.137.
En el sistema fotométrico de Strômgren se utiliza el indice ttii, défini do como 
TUi = (v — b) — {b — y) (Jaschek et a/., 1990) como indicador de la metalicidad, 
estimândose las diferencias en metalicidad entre los diferentes tipos de estrellas me- 
diante ém i, el cual se define como
Smi =  mi{std){l3) — mi(obs) (6.3)
(Crawford, 1975). El indice Smi puede definirse también con (b-y) como parâmetro 
independiente, pero, como Crawford (1975) senalé, 6 mi{b — y) es menos sensible
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a [Me/H] que ya que el indice (b-y) se encuentra afectado por blanketing.
Conti y Deutsch (1966) senalaron que la principal contribucion al blanketing en las 
bandas espectrales uvby proviene de lineas en la parte horizontal de la curva de 
crecimiento, lo que significa que la intensidad de dichas lineas es bast ante sensible 
al ensanchamiento por velocidad. Por tanto, se podria pensar que dos estrellas con 
idénticos valores de Tg/y, log g y [Fe/H] pero con distintos valores de microturbu- 
lencia podrian tener valores de mi distintos, lo que inutilizaria a tal indice como 
indicador de metalicidad. No obstante, Nissen (1981) demostro que la microturbu- 
lencia es independiente de la metalicidad y que solamente depende ligeramente de 
la temperatura y la gravedad por lo que, conociendo T^ff y log g, es posible obtener 
una calibraciôn de Smi en términos de la metalicidad.
Crawford y Perry (1976) estudiaron por primera vez la calibraciôn del indice 
Smi en funcion de la abundancia metâlica encontrando una moderada correlacion 
entre S m i  Y [Fe/H] con una dispersion de zb 0.20 en [Fe/H] debida, principalmente, 
al conjunto inhomogéneo de datos que poseian. Nissen (1981) calculé valores de la 
metalicidad de estrellas F0-C2 en términos de Smi con una precisién intrmseca de 
[Fe/H]= ±  0.08 dex.. Este autor demostré igualmente que la caiibracién obtenida no 
depende del valor de la gravedad en, al menos, un rango de 2 magnitudes por encima 
de la ZAMS, lo que se traduce en un intervalo de 0.7 dex. en log g. Igualmente, 
se demostré que la influencia de la binariedad y del enrojecimiento (para estrellas 
distantes menos de 100 pc) sobre Smi es despreciable.
Berthet (1990b) obtuvo una caiibracién de Smi basada en una muestra de 163 
estrellas tomando la fotometria uvby/3 de Hauck y Mermilliod (1990) y los valores 
de [Fe/H] de Koeppen (1988). Dicha relacién viene dada por
[Fe/ H]  = -35.139(émi)^ -  6.5215^mi -f 0.081 (6.4)
con un error estàndar de ±0.138 dex. y valida para estrellas con [Fe/ H]  <
0.383.
Smalley (1993) analizé espectroscépicamente 28 estrellas de tipo espectral A 
con fotometria uvbyj3 tomada de Hauck y Mermilliod (1990) , obteniendo la siguiente 
relacién lineal entre Smi y [Fe/H]
[Fe/ H]  =  -10.56fm i ±  0.081 (6.5)
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6.3 D eterm in aciôn  de abundancias. M éto d o s es- 
p ectroscop icos. Curvas de crecim ien to
Esquemàticamente se puede decir que la curva de crecimiento es una representacion 
de la dependencia de la anchura équivalente de una Imea respecto a diferentes 
paramètres, siendo la abundancia uno de ellos. Fijando todos estos paramétrés 
excepte la abundancia, la intensidad de la Imea aumentarà al ser mayor la abun­
dancia qufmica del elemento absorbente. El cambio en el perfil de la Ifnea y en la 
la anchura équivalente no son proporcionales, sine que depende de la profundidad 
optica en la Ifnea.
Hay très fases en el crecimiento de la Ifnea: en Ifneas débiles la anchura 
équivalente crece proporcional a la abundancia. La segunda fase comienza cuando 
la profundidad central alcanza el valor màximo y la Ifnea se satura. En este caso la 
saturacion crece asintoticamente hacia un valor constante. El tercer estadio empieza 
en el momento en que la profundidad optica en las alas de la Ifnea empieza a ser 
significativa comparada con k,, (coeficiente de absorcion). En este caso, la abun­
dancia depende fuertemente del valor de la constante de damping, 7 . Aunque 7  es 
funcion de la profundidad ya que depende de la temperatura y de la presion, y por 
tanto su valor cambiarà al variar la intensidad de la Ifnea, se puede establecer un 
crecimiento de la anchura équivalente proporcional a (Gray, 1992g).
La expresiôn analftica de la curva de crecimento puede escribirse como:
log{W /\) = log{{'Ke^NrlNEHH)l('mc^u{T)Alog A-\-log g fX -O x i’ — log K  (6 .6)
(Gray, 1992g), donde Nr/NE  es la fraccion de àtomos en el estado de ionizacion r, 1}) 
es el potencial de excitacion del nivel, u(T) es la funcion de particion, Ox =  5040/T, 
g es el peso estadfstico y /Cj, es el coeficiente de absorcion.
6.3.1 Càlulo del parâmetro fuerza del oscilador
El parâmetro fuerza del oscilador aparece al dar un tratamiento cuàntico al coefi­
ciente de absorcion de la Ifnea para poder expli car la diferente intensidad de Ifneas 
del mismo elemento formadas en los mismos niveles espectrales.
La expresiôn de la fuerza del oscilador, /, viene dada por (Gray, 1992g):
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/  =  1.884 * 10-^^\^ 9 uA,j/gi (6.7)
donde A se da en A, g^ y çi son los pesos estadi'sticos de los niveles superior e 
inferior respectivamente y es el coeficiente de Einstein de émision espontànea. El 
valor de /  en una Ifnea de émision puede definirse en relacién con el correspondiente 
a la Ifnea de absorcién con la siguiente férmula:
9 u fe m  Q lfah»  ( b « 8 )
donde los subfndices u, l se refieren al nivel superior e inferior, respectivamente.
Aunque en el caso especial del àtomo de hidrégeno los valores de /  se calculan 
mediante una férmula explicita, dichos valores estàn determinados normalmente 
por medidas empfricas de laboratorio generalmente complicadas. No obstante, en la 
pràctica no se calcula el valor de /  sino de log g f.
En la ecuacién (6 .6 ) se observa que el término log g f  contribuye de forma 
importante al valor de la anchura équivalente de la Ifnea. Puesto que las Ifneas de 
absorcién de elementos pesados (Fe, Ti, Cr,...) juegan un papel importante en la 
formacién del espectro éptico en estrellas con tem peratura en el rango de las estrellas 
8  Scuti (6500 K-8000 K), seràn necesarios valores precisos de log g f  para calcular 
fiujos estelares y realizar estudios fotosféricos.
Se han publicado en la bibliograffa diferentes tablas de valores de log g f .  Ku­
rucz y Petryemann (1975), (KP), utilizaron un método semi-empfrico para predecir 
valores de g f  de todos los elementos desde el boro (Z=5) hasta el nfquel (Z=28) 
para todas las transiciones permitidas de los niveles del àtomo neutro y, al menos, 
los cuatro primeros estados de ionizacién. Igualmente, las tablets de NBS (Fuhr et 
al., 1981) reunen valores de g f  de Ifneas desde el estado neutro hasta el màs ionizado 
para todos los elementos desde el hidrégeno (Z = l) al nfquel (Z=28). Sin embargo 
las tablas NBS contienen muchas menos Ifneas que las tablas de KP. Por ejemplo, 
para Fe I, hay 1600 Ifneas comunes a ambas listas, 50 Ifneas que aparecen en NBS 
y no en KP, y 10700 de KP que no aparecen en la lista de NBS (Irwin, 1983). Las 
diferencias entre los valores de log g f  comunes a ambas listas presentan una enorme 
dispersién: el valor medio y la desviacién tfpica de [log g f  (NBS) -  log g f  (KP)] 
es 0.33 ±  0.74 dex., siendo esta diferencia mayor que 0.3 dex. en un 54% de las 
ocasiones. Esta dispersién se debe, en su mayor parte, a los errores en los valores de
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KP puesto que el valor tipico de los errores en los datos NBS es ±  0.1 dex. (Fuhr et 
al, 1981). Por su parte, Sigut et a l (1990) estimaron un error de ±  0.5 dex. en los 
valores log g f  de KP para las Imeas permitidas màs intensas, siendo mayor el error 
para transiciones muy débiles o prohibidas. Blackwell et a l (1983) propusieron una 
explicacion de los errores existentes en KP basada en la teoria atomica: normal­
mente es necesario conocer los factores radiales y angulares para el càlculo de log 
g f . Bajo la hipotesis de acoplo Russell-Saunders, los factores angulares pueden cal- 
cularse de forma précisa. Sin embargo, en àtomos multielectronicos el factor radial 
se calcula solamente utilizando métodos aproximados que necesitan de ordinario la 
hipotesis de configuraciones pur as. En elementos complejos, como los pertenecientes 
al grupo del hierro, esta aproximacion es poco exact a empeorando a medida que el 
potencial de excitacion aumenta. Irwin (1983) sugirio un método para disminuir 
el error asociado a los valores de log g f  de KP, utilizando valores relatives de g f  
dentro de un mismo multiplete.
Diferentes técnicas de laboratorio se han utilizado a lo largo de los anos para 
determinar los valores de log g f .  En un principle, se utilizaron métodos basados en 
anâlisis de curvas de crecimiento sobre intervales de longitud de onda y potenciales 
de excitacion conocidos. No obstante, la precision alcanzada por estos métodos era 
muy baja. Blackwell et a l (1972) sugirio très nuevos métodos mucho màs precisos: 
método de vida media, absorcion y émision. En smtesis, un método de vida media 
proporciona el valor de log g f  de una linea individual utilizcindo la vida media de 
un estado excitado r^:
Tk = Ç ^Akn)~^  (6.9)
donde
A k r ,  =  ( S T T ^ e V ^ )  • ( 9 n f n k ) / ( ' m c ^ )  * ( ç k )  ( 6 . 1 0 )
siendo k, n los niveles superior e inferior respectivamente. Si domina una
transicion, es posible establecer una relacién entre el valor de la vida media y el
valor de la fuerza del oscilador de la transicién dominante sin màs que realizar una
pequena correccién para las restantes transiciones. Este método présenta la ventaja 
de ser independiente del valor de la temperatura y de no necesitar de la hipétesis 
de equilibrio termodindmico. No obstante, generalmente no existe una transicién 
dominante por lo que es necesario hacer uso de otros métodos.
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Tanto el método de absorcion como el de émision dependen de la temperatura y 
se basan en la hipotesis de equilibrio termodindmico. Con estos métodos, el valor de 
la fuerza del oscilador relative de dos transiciones atomicas se détermina comparando 
las intensidades de las correspondientes Ifneas espectrales haciendo uso de la formula
2
a — (ne^/mc) • /  -No • {gi/U) • e (6 .11)
1
donde (1) es el coeficiente de absorcion atomico y (2) es la ley de Boltzmann. 
Cuando se comparan dos Ifneas con potenciales de excitacion parecidos, (2) sera 
similar en ambas y habrà una proporcionalidad direct a entre a y f .  El método 
desarroUado en Blackwell et al. (1975) se beisa en, conocido el valor absoluto de 
log g f  para una determinada Ifnea, calcular los valores de log g f  de diferentes Ifneas 
con potenciales de excitacion similar mediante comparaciones entre sus intensidades 
relativas. Por otro lado, sabiendo que
n = n a
^ i o g { g f ) n  (6 .12)
n = n i
es independiente del camino ni U2 , se pueden reducir de forma importante 
los errores asociados a los valores intermedios de log g f  mediante diferentes trayec- 
torias que comiencen y terminen en una Ifnea con log g f  conocido. Las medidas de 
laboratorio de valores log g f  calculadas por Blackwell et al. en su serie de artfculos 
(Blackwell et al., 1972; 1975; 1976; 1982; 1984; 1986) se consideran como las màs 
précisas hasta el momento (A log g f  = ±  0.01 dex), (Gigas, 1986)).
Un método totalmente distinto de càlculo de valores de log g f  se basa en 
la utilizacion de espectros de alta resolucion y alta relacion senal-ruido junto con 
espectros sintéticos. Para cada Ifnea, el método consiste en variar log g f  hasta que 
las anchuras équivalentes de las Hneas sintética y observada coincidan. Thevenin 
(1989) utilizo el espectro solar de Delbouille (1973) y el modelo de atmosferas de 
Gustafsson et al. (1975) para calcular valores de log g f  similares a los de la serie 
de artfculos de Blackwell et al. (la desviacién tfpica de las diferencias entre ambos 
es de <T ~  0.05 dex.). Gurtovenko et al. (1981) consideraron la profundidad central 
de las Ifneas en lugar de su anchura équivalente como parâmetro de comparacién. 
Utilizando igualmente el espectro solar (Delbouille, 1973) obtuvieron valores de
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log g f  comparables a los de Blackwell et al. Ward (1985) utilizo la relacion
io9 (df )  = A A  B  • E,,ppcr +  C • log(X) +  D • log(I) (6.13)
siendo I la intensidad de la Imea y asumiendo una temperatura fija para cal­
cular con precision moderada el valor de log g f  para lineas de Nd II. Conociendo 
cierto numéro de valores precisos de log g f ,  se puede hacer un ajuste por mi'nimos 
cuadrados para obtener los coefi ci entes A, B, C y D. Una vez fijados los coefi ci entes 
se pueden calcular los valores de log g f  para otras Hneas conociendo su intensidad 
y su longitud de onda.
En algunos casos, este método de càlculo de valores de log g f  basado en espec­
tros de alta resolucion, es util como alternativa a aquellas medidas de laboratorio 
con importantes errores asociados: Sigut et al. (1990) utilizaron espectros de a Lyr 
y i CrB para obtener fuerzas del oscilador para un cierto numéro de lineas de Fe 
II y Cr II resolviendo el problema de las grandes discrepancias entre los valores 
publicados para las Ifneas de Cr II en el rango espectral [4000 Â-5000 Â].
En este trabajo hemos desarroUado un método de optimizacion de los valores 
de log g f  utilizando como valores iniciales los dados por KP y el Atlas fotométrico 
del espectro de Procyon (Griffin y Griffin, 1979).
D eterm inaciôn de valores de log gf.
• Procyon. Parâm etros fïsicos
Procyon [aCMi, F5 IV-V) ademàs de ser una de las estreUas màs briUantes, 
es uno de los objetos mejor conocidos. Procyon forma parte de un sistema 
binario cuya companera, Procyon B, 10 magnitudes menos briUante, es una 
enana blanca que, ademàs de no contaminar el espectro de Procyon A, pro­
porciona un valor precise de la masa de ésta por observacion de su orbita 
relativa alrededor del centro de gravedad. El valor de la masa junto con el del 
radio, obtenido por técnicas interferométricas, permite deducir la gravedad 
superficial con precision inusual. Los valores adopt ados para la masa, radio y 
gravedad superficial de Procyon A son (Steffen, 1985): M a =  1.76 ±  O.IOM©, 
R a /R q = 2.11 ±  0.1, log g = 4.0 ±  0.1.
Steffen (1985) proporciono diferentes valores de la temperatura efectiva de Pro­
cyon calculados utiUzando métodos fotométricos, ajuste de Ifneas de B aimer y
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métodos de flujo integrado. Mediante una media ponderada, este autor obtuvo 
un valor de T^ yy = 6500 ±  80 K. Griffin (1971) determine una metalicidad de 
tipo solar para Procyon. Por otro lado, en un diagrama color-magnitud, Pro­
cyon se situa una magnitud por encima de la Secuencia Principal lo que indica 
que el objeto se encuentra ligeramente evolucionado.
Igualmente, Steffen (1985) calculé un valor de microturbulencia para Procyon 
de r^nic — 2.0 mediante un conjunto de Ifneas de Fe I con diferentes intensi­
dades, variando el valor de ^mic hasta que las abundancias calculadas para 
las Ifneas débiles y las intensas coincidan. Se ha supuesto que la microtur­
bulencia présenta una distribucién de velocidades gaussiana, isétropa e in­
dependiente de la profundidad (w(u) ~  oxp{—{v/irnicY))i qne, combinada 
con la distribucién de velocidades térmica, da lugar a un ensanchamiento 
adicional del coeficiente de absorcién de la Ifnea, aumentando su anchura 
équivalente. El valor r^nic = 2.0 calculado es similar al obtenido por otros 
autores con diferentes Ifneas. Asf, por ejemplo, Smith (1981) obtuvo un valor 
de (rnic =  2.05 ±0 .1  km s~  ^ utilizando un conjunto de 7 Ifneas de Ca I, Kato 
y Sadakane (1982) dedujeron (rnic =  2.0 km s~  ^ con un conjunto de Ifneas 
de Fe I diferente al utilizado por Steffen (1985). Utilizando también una 
muestra de Ifneas de Fe I, Coupry y Burkhart (1992) encontraron un valor 
(mic = 1.9 km s“ .^
Una vez que se ha determinado la microturbulencia, el ensanchamiento residual 
necesario para ajustar los perfiles de las Ifneas sintéticos con los observados 
se atribuye a la macroturbulencia. Debido a la dificultad pràctica en separar 
rotacién, movimientos hidrodinàmicos a gran escala y perfil instrumental en el 
espectro de Procyon, Steffen (1985) sugirié que todos estos efectos se pueden 
englobar bajo el nombre comun de ’’macroturbulencia”. Igual que en el caso 
de la microturbulencia, se supone una distribucién de velocidades gaussiana 
isétropa: w(v) ~  ^^p(—{‘o/(macY)' Mientras que Steffen (1985) y Kato et 
a l (1982) obtuvieron (rnac =  4.2 y =  5.0, respectivamente, considerando 
despreciable el ensanchamiento rotacional, en este trabajo hemos obtenido un 
valor de (rnac = 7.0 teniendo en cuenta el ensanchamiento rotacional y el perfil 
instrumental.
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• Valores calculados
El método utilizado esta basado en la comparacion de anchuras équivalentes 
entre lineas del Atlas fotométrico del espectro de Procyon (Griffin y Griffin, 
1979) y Imeas de espectros sintéticos de los modelos de atmosferas de Kurucz 
generados con ATLAS8 (Kurucz, 1979a). Los valores de log g f  se modifican 
hasta que se alcanza un ajuste satisfactorio entre las anchuras équivalentes 
para la Imea considerada.
El Atlas fotométrico del espectro de Procyon esta basado en el espectrograma 
fotogràfîco obtenido con el espectrografo coudé del telescopio reflector de Mount 
Wilson de 100 pulgadas. El rango de longitud de onda cubierto va desde 
3140 Â a 7470 Â. La dispersion original varia entre 1 y 2 Â/mm, dependiendo 
de la region espectral, y el poder de resolucion es de 150000.
Los valores de las anchuras équivalentes de las Imeas del Atlas de Procyon 
estàn afectados por dos factores. Por un lado, la luz difusa procedente del 
espectrografo, que reduce la anchura équivalente de una linea ’’rellenando” su 
centro y ’’bajando” el nivel del continue. Como ya se menciono en el Capitulo 
II, Steffen (1985) calculé el factor debido a luz difusa del espectro del Atlas. 
Este autor comparé las anchuras équivalentes de un conjunto de lineas aisladas 
de Fe I con valores de log g f  conocidos, encontrando la relacién:
Wt = IM W m  + 0.68 (6.14)
p a r a  Wm > 3 m A , d o n d e  Wm e s  l a  a n c h u r a  é q u iv a le n te  m e d id a  y Wt e s  la  
a n c h u r a  é q u iv a le n te  r e a l.
El segundo factor es el ajuste gaussiano al perfil de las Ifneas del Atlas: a 
medida que la Ifnea se va haciendo màs intensa, el ajuste gaussiano es cada 
vez peor debido a que la componente lorentziana de la Ifnea se va haciendo 
cada vez màs importante. Para determinar la anchura équivalente ’’Ifmite” a 
partir de la cual un ajuste gaussiano no es apropiado, se han seleccionado Ifneas 
sintéticas con diferentes anchuras équivalentes y se han calculado sus ajustes 
gaussianos. Los resultados se muestran en la Figura 6.1. Se puede observar 
que, aunque hasta 90-100 mA la diferencia de anchuras équivalentes entre la
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I m e a  y  su  a j u s t e  g a u s s ia n o  e s  p r â c t ic a m e n t e  n u lo ,  é s t a  c r e c e  e n o r m e m e n t e  a  
p a r t ir  d e  1 0 0  m A ,
En la Tabla 6.1 aparecen los valores calculados de log g f  para el conjunto de 
Imeas seleccionado. Todas estas Imeas se caracterizan por encontrarse en el 
rango espectral propio de los espectros de McDonald, por ser lo suficientemente 
aisladas para poder determinar su anchura équivalente de un modo preciso, 
por tener una EW < 100 m A  y por pertenecer a una de las siguientes especies 
qm'micas: Fe I, Fe II, Ca I y 0  I. En un principio, se seleccionaron igual- 
mente Imeas de C I (C I, A7111.45 A , A7113.17 Â, A7115.17 A , A7116.26 A ) .  
No obstante, estas Hneas se encuentran afectadas por la presencia de la zona 
brillante existente en los espectros McDonald descrita en el Capitulo II, siendo 
las anchuras équivalentes medidas muy diferentes de los valores reales, por lo 
que se decidio finalmente no consider ari as.
E
§
I
S
+ +
+ + + +o -  - +
0 100 300200
Anchuro Equivalente Sintetico (mA)
F ig u ra  0 .1
Diferencias entre las anchuras équivalentes de una Hnea sintética y su ajuste gaussiano.
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T abla  6 .1 : Valores log g f .  En la segunda columna se muestran los valores de 
log g f  calculados mediante el método descrito en el texto mientras que en la tercera 
columna se muestran los valores procedentes de la bibliografia.
Long, de onda
(A)
Log gf (Cal.) Log gf (Referencias)
Fe I A6230.730 -1.56 -1.28(11)
Fe I A6252.56 -1.00 -1.67 (2)
Fe I A6265.140 -2.85 -2.550(12)
Fe I A6297.800 -2.93 -2.740(12),-2.75(2)
Fe I A6322.690 -2.63 -2.426(12),-2.44(2)
Fe I A6335.330 -2.63 -2.230(2)
Fe I A6336.830 -1.28 -0.740(2)
Fe I A6355.034 -2.48 -2.365(6)
Fe I A6358.690 -4.32 -4.468(10)
Fe I A6393.604 -1.932 -1.432(6),-1.59(2)
Fe I A6411.649 -0.958 -0.595(6),-0.49(2)
Fe I A6421.348 -2.22 -1.945(6),-1.95(2)
Fe I A6430.850 -2.286 -1.990(2),-2.006(21)
Fe I A6677.990 -1.82 -1.210(2),-1.75(13),-1.47(15)
Fe II A6247.560 -2.47 -2.510(14)
Fe II A6238.390 -2.75
Fe II A6247.560 -2.47 -2.51(20)
Fe II A6369.460 -4.24 -3.50(9),-4.36(20)
Fe II A6432.670 -3.74 -3.550(9),-3.74(20)
0  I A7771.944 0.65 0.375(8),0.33(15),0.33(16),0.334(17)
0  I A7774.167 0.39 0.230(8),0.19(15),0.19(16),0.188(17)
0  I A7775.388 0.40 0.010(8),-0.03(15),-0.03(16),-0.034(17)
Ca I A6439.083 0.150 0.470(19)
Ca I A6449.820 -0.84 -0.550(19)
Ca I A6471.670 -0.89 -0.590(19)
Ca I A6493.790 -0.30 0.140(19)
Ca I A6499.650 -0.89 -0.59(19)
Ca I A6717.690 -0.40 -0.524(13),-0.524(15)
Ca I A7148.150 0.18 0.137(15)
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(2): Gurtovenko et al. y 1981
(8 ): Biemont et al.y 1991
(10): Blackwell et al.y 1979
(12): Blackwell et al. y 1984
(14): Gigas, 1986
(16): Roby et a/., 1990
(18): Clegg et al.y 1981
(20): Blackwell et al. y 1980
(6): Bard et a/., 1991
(9): Heise et a l .  y 1990
(11): Blackwell et al.y  1982
(13): Coupry et o/., 1992
(15): North et al.y  1994
(17): Kiselman et al.y  1991
(19): Wiese et al.y  1969
(21): Blackwell et al.y  1982
Steffen (1985) apunto un problema existente a la hora de considerar Pro­
cyon como estrella de referenda: en su determinaciôn de abundancias observé 
que las deducidas de Hneas ionicas eran sistemâticamente mayores que las 
obtenidas con Hneas neutras. Ademàs, las Hneas màs intensas proporcionaban 
abundancias mayores que las Hneas débiles. Estas anomaHas no pueden con- 
siderarse un result ado de la calidad de los datos ya que provienen del Atlas de 
Griffin cuya calidad es realmente excelente. Se senalaron diferentes hipotesis: 
la opcion de reducir la gravedad superficial para rest aur ar el equilibrio de 
ionizacion se descarto puesto que el valor obtenido para obtener el equihbrio 
difiere grandemente del calculado mediante observaciones de la orbita del sis­
tema binario. Por otro lado, son improbables grandes errores sistemàticos en 
las anchuras équivalentes puesto que los valores calculados concuerdan bien 
con medidas realizadas por Kato y Sadakane (1982). La microturbulencia 
podrfa jugar un papel importante en la expHcacion de la discrepancia en las 
abundancias ya que afecta al equihbrio de ionizacion en la direccion deseada. 
No obstante, se necesita un valor exageradamente alto para restaur ar dicho 
equihbrio, no existiendo ninguna motivo fïsico para la existencia de tal valor.
Igualmente, se estudio la influencia de la hipotesis LTE en el valor de las abun­
dancias. Magain (1988) hizo referencia a desviaciones significativas del LTE 
en estrellas de tipo espectral G, encontrando que las abundancias deducidas de 
Hneas de baja excitacion son sistemâticamente màs pequenas que las obtenidas 
con Hneas de alta excitacion. Este efecto se interpréta como el resultado de
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una super-ionizacion, esto es, que la fraccion de hierro neutro es menor que la 
predicha por un estudio en LTE. En consecuencia se necesita una mayor abun­
dancia del elemento para reproducir las Hneas observadas (Holweger, 1990).
En el Sol esta correccion es de 0.06 dex en las Hneas de baja excitacion de Fe I 
(Steenbock 1985; 1987; Holweger 1988). Sin embargo este efecto no es tan im­
portante en estrellas de tipo F. Aunque Saxner (1984) encontro diferencias de 
0.3 dex debido a super-ionizacion, Gratton et al. (1992) encontraron efectos 
despreciables en las abundancias trabajando con un modelo de Fe I màs com- 
plejo. En otro estudio Lemke (1992) obtuvo efectos de NLTE de la misma 
magnitud que los obtenidos por Gratton et al. (1992).
Una de las explicaciones màs plausibles radica en que los modelos homogéneos 
de atmosferas puedan no ser adecuados para un anàHsis detallado de la con- 
veccion en estrellas F. Los movimientos convectivos dan lugar a inhomogeneidades 
horizontales en una determinada capa que se traducen en variaciones de la 
temperatura (granulacion solar, por ejemplo). Por el contrario, los mode­
los fotosféricos asumen una temperatura promedio a una profundidad optica 
determinada (Holweger, 1990). Mientras que las Hneas de Fe I son muy sensi­
bles a los cambios en temperatura efectiva, las Hneas de Fe II muestran muy 
pequenas variaciones.
A SI pues, las inhomogeneidades en temperatura podrian ser la causa de las 
discrepancias observadas en las abundancias de Fe I y Fe II. Aunque Nissen 
y Gustafsson (1978) defendieron la idea de que una atmosfera inhomogenea 
produce solo diferencias despreciables en las Hneas espectrales, otros autores 
como Nelson (1980) sugirieron que la estructura de la tem peratura media 
en un modelo inhomogéneo corresponde a la estructura de la temperatura 
de un modelo homogéneo con una temperatura efectiva 100-150 K màs alta. 
Edvardsson et al. (1990) senalaron que las diferencias en abundancias debidas 
a inhomogeneidades pueden ser hasta del 30 %.
Por lo tanto podemos adopt ar la hipotesis de que, si bien se deduce una tem­
peratura efectiva de 6500 K de los colores pubHcados, de los flujos absolutos y 
relativos y de las medidas integradas, este valor no satisface una condicion de 
equihbrio de ionizacion consistente, siendo necesaria una tem peratura efectiva 
formai de 6750 K.
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Ya que en este trabajo se ha adoptado una temperatura efectiva de Procyon 
de 6500 K, las anchuras équivalentes de las Hneas sintéticas seràn diferentes 
de las medidas en el Atlas de Griffin y Griffin (1979). Como el método para 
deducir los valores de log g f  està basado en el hecho de que ambas anchuras 
équivalentes (del espectro observado y del espectro del Atlas) tienen que coin- 
cidir, dichos valores seràn sistemâticamente diferentes que los de la bibHografïa. 
Asf, por ejemplo, los valores de log g f  deducidos de las Hneas de Fe I seràn 
sistemâticamente menores ya que en nuestro rango de temperaturas (6500 K- 
8500 K) la EW de las Hneas de Fe I disminuye con la temperatura. Lo mismo 
ocurre para las Hneas de Ca I. Ademàs, las Hneas de Fe II parecen bastante 
independientes de la temperatura y las diferencias parecen ser aleatorias y 
pequenas.
En la Figura 6.2 se represent an los valores de log g f  calculados para Fe I, Fe II 
y Ca I trente a valores anteriormente pubHcados. Se observa que los valores de 
log g f  calculados para Fe I con T^ff = 6500 K son sistemâticamente mayores 
que los de la bibhograffa. No obstante, dichas diferencias desaparecen si se 
considéra Tgff = 6750 K. Un razonamiento similar es vàlido para los valores 
de las Hneas de Ca I aunque en este caso existe una dispersion mayor ya que 
la fuente de referencia son las tablas NBS sensiblemente menos précisas que la 
serie de artfculos de Blackwell et al.y o Gurtovenko et al. (1981), por ejemplo. 
Tal y como se apunto anteriormente, las Hneas de Fe II son bastante insensibles 
a variaciones de la temperatura, por lo que los valores de log g f  apenas mues­
tran diferencias entre los calculados asumiendo T^ff  =  6500 K 6 T^ff = 6750 K. 
Un caso pecuHar lo constituyen los valores de log g f  del oxfgeno. El triplete 
A7773 Â utiHzado en el càlculo de abundancias se encuentra afectado por difer­
entes fenomenos (NLTE, dependencia con la luminosidad, • • •, (Seccion 6.5.1)), 
lo que impide apHcar nuestro método. Para estas Hneas, se decidio adopt ar 
los valores de log g f  encontrados en la bibhograffa.
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Figura 6.2
Comparacion entre los valores log g f  calculados y los obtenidos en la bibliografia para 
Hneas de Fe I, Fe II y Ca I.
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6 .4  C àlculo de abundancias
De acuerdo con la défini cion de curva de crecimiento (ecuacion (6 .6)) el valor 
de la abundancia se basa en las anchuras équivalentes de las Ifneas del elemento. En 
este estudio, se utilizaron très métodos en el calcule de las anchuras équivalentes.
Por un lado se realizo una integracion numérica direct a sobre el perfil de Ifnea 
utilizando el método de Gill y Miller (1972). Para la aplicacion de este método es 
necesario conocer el valor del perfil de Ifnea en, al menos, cuatro puntos. La integral 
entre dos puntos sucesivos se calcula mediante una formula de diferencias finitas de 
cuatro puntos centrada en el intervalo formado por los dos puntos. En el caso del 
primer y ultimo punto, la formula en diferencias finitas no aparece centrada sino que 
abarca los primeros o los ultimos cuatro puntos respectivamente. Se ha calculado 
igualmente una aproximacion del error de truncamiento para dar una estimacion de 
la incertidumbre en el càlculo del àrea. En todos los casos, el error de truncamiento es 
varios ordenes de magnitud menor que otros errores asociados al càlculo de anchuras 
équivalentes (como, por ejemplo, la determinaciôn del continuo) y no se tendrà en 
cuenta.
Por otro lado, se realizaron ajustes gaussianos a las Ifneas mediante dos pro­
gram as de ajuste de funciones diferentes: MINUIT  y MIDAS. M INUIT  (James 
et a l.y  1991) es un programa de minimizacion y anâlisis de error concebido como 
herramienta para minimizar una funcion multiparamétrica. MIDAS (version 1991 
Mayo) es un paquete general de reduccion y anâlisis de imàgenes astronômicas entre 
los cuales se incluyen comandos de ajuste de funciones. En el Apéndice se describen 
con detalle los fundamentos matemàticos del tipo de ajuste realizado.
Para el càlculo de abundancias se ha utilizado ATLAS8 (Kurucz, 1979a). Estos 
modelos suponen equilibrio termodindmico localy equilibrio hidrostàtico y geometrfa 
plano-paralela. Para cada una de las Ifneas estudiadas se ha construfdo una red de 
modelos abarcando un intervalo de temperatura desde 6500 K hasta 8500 K con un 
incremento de 250 K entre modelos y un rango de metalicidades desde -0.3 dex. hasta 
-fO.3 dex. con un incremento de 0.3 dex. La gravedad se supone constante con un 
valor de log g = 4.0 dex. Esta red de modelos proporcionan una anchura équivalente 
teorica de la Ifnea en cuestion. El valor de la abundancia de una Ifnea se calcula de 
la siguiente manera: puesto que la temperatura se conoce (Capftulo V), se calcula
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la anchura équivalente sintética de la linea para esta temperatura, realizando una 
interpolacion lineal en temperaturas sobre la red de modelos si fuera necesario. Una 
vez conocida la anchura équivalante sintética de la linea para dicha temperatura, se 
realiza una interpolacion lineal en metalicidad hasta que las anchuras équivalantes 
teorica y observada coincidan.
Para cada una de las especies qm'micas estudiadas (Fe I, Fe II, Ca I y O I) 
la abundacia vendra dada por el valor promedio de las abundancias individuales 
calculadas para cada una de las Hneas.
Un parâmetro que juega un papel importante en el anàHsis de abundancias es la 
microturbulencia (^ m*c)» que se introduce como expHcacion del retraso sistemàtico de 
la saturacion de las Hneas respecto a los valores predichos por la curva de crecimiento 
teorica. La microturbulencia puede definirse como aqueUos movimientos de gas fo- 
tosférico en los que el elemento de turbulencia es menor que la unidad de profun­
didad optica, esto es, a lo largo de la Hnea de vision hasta t\  =  2/3 los fotones 
se encontraràn àtomos con diferentes velocidades. El significado pràctico es que 
la microturbulencia contribuye al transporte de radiacion aumentando la velocidad 
térmica en el coeficiente de absorcion atomico. En una Hnea débil la microturbulen­
cia produce una Hnea de absorcion màs ancha pero manteniendo su perfil gaussiano 
con la misma anchura équivalente. Sin embargo, cuando la Hnea se satura, un in­
cremento de la turbulencia producirà un ensanchamiento del rango en longitud de 
onda cubierto por la absorcion, reduciendo la saturacion y, por tanto, aumentando 
la EW total (Gray, 1992g).
Existen diferentes hipotesis sobre el mecanismo fïsico que origina la microturbu­
lencia. Gehren (1980) propuso que, en estreUas F-G, su origen es convectivo. Nord- 
lund (1980) interprété el ensanchamiento por microturbulencia como consecuencia 
de gradientes de velocidad en un campo de velocidades granular resultado de una 
penetracién de la conveccién màs allà del limite establecido por modelos tradicionales 
i^overshooting). Sin embargo, como las zonas convectivas de las estreUas de la Secuen­
cia Principal empiezan a desaparecer a temperaturas efectivas por encima de % 8500 
K (de Loore, 1970), la microturbulencia en estreUas de tipo A no se puede atribuir 
fàcilmente a campos de velocidad de pequena escala asociados a la conveccién. Por 
ejemplo, la teorïa estàndar de longitud de mezcla predice velocidades màximas de 
conveccién de sélo % 250 ms~^ en una estreUa tipo A normal, como Vega. Una
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solucion a este problema se basa en el hecho de que estos movimientos pueden 
general ondas acusticas que se hacen mas intensas en las cap as mas exteriores de la 
atmosfera, actuando como microturbulencia (Edmunds, 1978). Baschek y Reimers 
(1969) sugirieron otra posible explicacion, basada en la interaccion entre la tur- 
bulencia observada y las inestabilidades pulsacionales. Coupry y Burkhart (1992) 
defendieron esta idea mostrando que ^^ nic alcanza su mâximo a una tem peratura que 
corresponde con la interseccion de la banda de inestabilidad y la Secuencia Princi­
pal. McNally (1965) sugirio que las inestabilidades rotacionaies podrian inducir 
movimientos de turbulencia basândose en que el mâximo de velocidades de rot acion 
se alcanza cerca de las estrellas A5. Sin embargo las estrellas que present an 
valores mayores de ^mîc qne las estrellas A  normales, tienen velocidades de rotacion 
menores que estas.
Los valores de la microturbulencia dependen principalmente de la luminosidad 
de la estrella. Asi por ejemplo, su valor es ^ ~  0 — 1 km s“  ^ en enanas, con valores 
crecientes hacia luminosidades mas alteis, llegando a tomar valores de 5 km s~^(Gray, 
1992g). Nissen (1981) relaciono la microturbulencia con log g y para estrellas 
de tipos F0-G2 segun la formula:
it = 3.210"^(T,// -  6390) -  l.Z(log g -  4.16) +  1.7 (6.15)
Las estrellas mas calientes tienden a presentar valores sistemâticamente mayores 
de microturbulencia. Ademâs i  aumenta al disminuir log g  ^ no encontrândose 
ninguna dependen cia signihcativa con [Me/H].
Algunos autores ban afirmado que, para estrellas en o cerca de la Secuencia 
Principal, la microturbulencia se puede définir como una ünica funcion de con 
un mâximo para las estrellas A de ultimos tipos y las estreUas — Fm (Smith, 
1971). Coupry y Burkhart (1992) defendieron esta hipotesis pero calculando valores 
de it mucho menores que los calculados por Smith. Esta reduccion en it debe 
atribuirse a la eliminacion de los errores sistemâticos en las anchuras équivalentes 
y en los valores de g f.  Coupry y Burkhart (1992) encontraron en las estrellas Am 
valores de la microturbulencia sistemâtica y aproximadamente 1 km s“  ^ mayores 
respecto a las estrellas A. Esto se puede explicar parcialmente por el modelo de 
atmosferas utilizado: opacidades incorrect as en los modelos dan lugar a errores en 
la microturbulencia de forma que esta aumenta al disminuir la opacidad (Kurucz
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1979a). Este efecto se intensifica en estrellas Am-
Otros autores (Gigas, 1986) propusieron utilizar una velocidad de microturbu­
lencia que disminuya con la profundidad optica. Esto es util en aquellos casos en 
que se estudie un amplio rango en longitudes de onda en el que pueden aparecer 
Imeas formadas en diferentes capas.. Sin embargo, Gehlstn et al. (1978) senalo que 
la dependencia con la profundidad de los movimientos a pequena escala tienen un 
efecto despreciable en las abundancias calculadas.
Existen dos métodos para determinar el valor numérico de la microturbulencia. 
Uno de ellos se basa en la influencia de la microturbulencia sobre las transformadas 
de Fourier de los perfiles de las Hneas (Gray, 1992g): al aumentar la microturbulen­
cia se produce una desaturacion en el centro de la linea y el perfil tiende a ser mas 
rectangular (Gray, 1973). En el espacio de Fourier esto corresponde a una estructura 
de lobulos (en inglés, sidelobes). Estudiando la posicion y la intensidad de los side- 
lobes en las li'neas saturadas es posible determinar el valor de la microturbulencia. No 
es posible la confusion con sidelobes procedentes del ensancbamiento rotacional ya 
que los debidos a microturbulencia aparecen a frecuencias mas altas. Sin embargo, 
y debido a esto, es necesaria una relaciôn senal-ruido alta, especialmente teniendo 
en cuenta que el nivel de ruido se amplifica en las diferentes divisiones por el perfil 
instrumental y el perfil intrinseco de la Hnea tal y como se vio en el Capitulo IV. Con 
este método se puede obtener una precision de =  0.1 km s~^(Gray, 1992g). De- 
safortunadamente, la relaciôn senal-ruido calculada en los espectros de McDonald 
no es suficiente para poder utilizar este método.
Un segundo método se basa en el anâîisis de la curva de crecimiento. El valor 
de la microturbulencia es aquél que minimiza la dispersion entre los valores de las 
abundancias calculadas a partir de Imeas débiles e intensas, eliminando cualquier 
dependencia entre abundancia y anchura équivalente. En nuestro trabajo, el câlculo 
de la microturbulencia se ha realizado mediante el conjunto de Hneas de Fe I al ser el 
mâs numeroso y abarcar un mayor rango de anchuras équivalentes. Los result ados 
obtenidos se muestran en la Tablas 6.2 y 6.3. Estos result ados se han comparado 
con otros procedentes de la bibliografïa para muestras de estrellas con temperaturas 
efectivas y valores de log g semejantes, obteniéndose valores similares. Asi, por 
ejemplo, Berthet (1990a) obtuvo valores de microturbulencia para una muestra de 
5 estrellas de tipo espectral F y clases de luminosidad III, IV y V que varian entre
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( =  2.4 y ( =  5.5. Berthet (1991) obtuvo igualmente valores en el rango entre 
( =  1.5 y ( = 4.0 para otra muestra de estrellas F. Guthrie (1987) supuso un valor 
de ^ = 5 km s”  ^ en el estudio de estrellas Am> Boesgaard et al. (1986) tomo un 
valor medio de (  =  1.8 km s“  ^ para una muestra de estrellas con valor medio de 
Tcff = 6460 K y log g = 4.1 dex.
Por otro lado, se podna pensar en una posible relaciôn entre la microturbu­
lencia y el tipo de estrella, esto es, no variables y estrellas S Scuti de baja y gran 
amplitud., especialmente en este ultimo catso donde las grandes variaciones en ampli- 
tud se podrian traducir en elevados valores de No obstante, en la Figura 6.3 se 
demuestra que no existe ninguna relaciôn entre la microturbulencia y la amplitud de 
la pulsacion, asi como tampoco con el valor de la abundacia de las distintas especies 
quimicas consideradas.
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Figura 6.3
Relaciôn entre la microturbulencia y las abundancias de las distintas especies quimicas. 
Los cuadrados representan las estrelléis no variables  ^ los asteriscos las estrellas 6  Scuti de 
baja amplitude y los circulos las estrellas 6  Scuti de gran amplitud.
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6.4.1 Estimacion de errores en el càlculo de abundancias
El valor de la metalicidad calculado segun el método descrito anteriormente 
lleva asociado unos errores debido a diferentes fuentes que, en principio, podemos 
dividir en dos categorias. La primera categoria incluye aquellos errores que afectan 
a las Imeas de manera individual, como errores aleatorios en las anchuras équiva­
lentes, fuerza del oscilador...^ estos es, incertidumbres en los paràmetros de las Hneas. 
Por otro lado, la segunda categoria se encuentra formada por aquellos errores que 
afectan a todas las Hneas en su conjunto como, por ejemplo, errores en el modelo 
(temperaturas efectivas, gravedades, velocidad de microturbulencia^ metalicidad...). 
Discutâmes a continuacion algunos de ellos.
Por un lado y tal como se senalo en la Seccion 6.3.1, existen errores asociados 
a los valores del paramétré fuerza del oscilador. Los errores en log gf afectan al valor 
de la abundancia segun la ecuacion (6 .6). No obstante, puesto que nuestro principal 
objetivo es estudiar variaciones relativas de metalicidad, los errores sistemâticos en 
los valores de log g f  no serân criticos ya que afectaran a todas las observaciones por 
igual y, por tante, se anularàn en el analisis diferencial.
Otra fuente de errer radica en la determinacion de los paramétrés Hsicos de la 
atmosfera. La temperatura es la variable que mas fuertemente contrôla la intensidad 
de la Hnea debido a la dependencia exponencial con esta de los procesos de excitacion 
e ionizacion (representados por las formulas de Boltzmann y Saha, respect!vamente). 
La variacion en la intensidad de la Hnea (aumento o disminucion) depende de la 
tem peratura de gas en la region de formacion de Hneas, del potencial de excitacion, 
del potencial de ionizacion, de la presion electronica y, para Hneas intensas, de 
la constante de damping (Gray, 1992g). El comportamiento tipico de la anchura 
équivalente de una Hnea débil es ir aumentando hasta alcauzar un maximo a una 
cierta temperatura y disminuir a partir de ella. Esta disminucion es el result ado del 
aumento en la opacidad del continue del ion hidrogeno negative y de la ionizacion 
(ley de Saha).
Algunos autores sugirieron que el errer asociado a las temperaturas efectivas 
calculadas a partir de calibraciones de fotometria uvby/3 es de unos ±  200 K (Lemke,
1990). No obstante, las comparaciones en Te// realizadas en el Capitulo V permiten 
rebajar dicho errer hasta un valor de ±  100 K.
Los errores asociados al calcule de gravedades constituyen la tercera fuente de
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error considerada. La influencia de la presion sobre las Imeas espectrales se muestra 
de très formas diferentes: primero, la dependencia de la constante de damping con 
la presion, la cual afecta a las Imeas intensas; segundo, la dependencia con la presion 
del ensancbamiento Stark lineal que afecta a las Imeas de hidrogeno y tercero, la 
influencia en la formula de Saha para Imeas débiles (Gray, 1992g). No obstante, los 
efectos de la presion son, en cualquier caso, mucho mâs débiles que los efectos de la 
temperatura. Gray (1992g) los estimé teoricamente un factor 10 mâs débiles. Con 
vistas a cuantificar esta influencia sobre las Imeas de Fe I, se ha generado un conjunto 
de modelos de atmosfera semej antes a los utilizados en el câlculo de abundancias pero 
utilizando valores de log g = 3.5, 4.5, que se corresponden aproximadamente con los 
limites de los valores de gravedad para el conjunto de observaciones de McDonald. 
Se observé que una variacién de A log g — 0.5 dex. produce una variacién en la 
abundancia de solamente 0.005 dex.
Asumir una composicién solar en los modelos de Kurucz constituye, a priori., 
otra fuente de error en especial para las estrellas qmmicamente peculiares, como las 
estrellas cuya composicién quimica puede diferir en cierta medida de la solar. 
No obstante, van’t Veer-Menneret et al. (1985) demostraron que la variacién de las 
abundancias solares en los modelos de Kurucz en un factor 3, produce una variacién 
de solamente 0.05 dex. en los valores de las abundancias derivadas.
Otra fuente de error la constituye la definicién del nivel del continue. Esta es 
una fuente de error que no puede ser cuantiflcada a priori., sino que depende de di­
ver sos factores taies como la resolucién de los espectros, la relaciôn serial- ruido., las 
diversas fuentes de ensancbamiento (por ejemplo, la velocidad de rotacién) o el rango 
espectral. En cualquier caso, el hecho de que no existan diferencias sistemâticas 
apreciables en las anchuras équivalentes de los espectros de Procyon observados en 
ambas campanas de observacién y el espectro del Atlas de Griffin y Griffin (1979) 
(Capitulo II) induce a pensar que este error es despreciable, puesto que las ventaneis 
de definicién de continue fueron las mismas para todas las observaciones.
Igualmente, errores debidos a simplificaciones en los modelos de atmésferas 
taies como LTE o estratificacién de capas piano-paralelas no se consideraron al ser 
su influencia prâcticamente nula para el rango de tipos espectrales que abarcan las 
estrellas 8  Scuti.
En las Tablas 6.2 y 6.3 se muestran los result ados del anâîisis de abundan-
Anâîisis quimico 197
cias para 22 estrellas, 9 no variables y 13 variables 6  Scuti de baja y alta amplitud. 
Desafortunadamente, las observaciones correspondientes a la noche del 23 de Di- 
ciembre de 1993, entre las que se encontraban dos nuevas S Scuti de gran amplitud 
(CC And y GP And) y una estrella SX  Phe (DY Peg)^ no se han podido finalmente 
utilizar debido a problemas durante el proceso de reduccion como consecuencia del 
mal tiempo reinante durante la noche y de la ausencia de observaciones de flatfield 
para esta noche.
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T abla  6 .2 ; V alores de abundancia  calculados p ara  e s tre llas  S Scuti y  5J 
Phe
HD
Identificacion 
H R  GCVS
[M/H]
(B90)
[M/H]
(S93)
[Fe/H] [Fe n/H] [Ca/H ] [O I/H ] M icrot.
km
2628 114 GN A nd -0.02 -0.06 0.21 ±  0.11 0.26 ±  0.06 0.20 ±  0.15 0.73 ±  0.09 1.90
4818 238 V526 Gas 0.22 0.33 0.35 ±  0.09 0.43 ±  0.03 0.22 ±  0.14 0.54 ±  0.08 3.70
26322 1287 IM  T au 0.05 -0.02 ±  0.06 0.09 ±  0.05 -0.09 ±  0.14 0.97 ±  0.10 2.70
27628 1368 V775 T au 0.19 0.35 ±  0.10 0.40 ±  0.11 0.46 ±  0.10 -0.45 ±  0.09 0.07 ±  0.09 4.40
33959 1706 KW  A ur -0.07 -0.14 0.12 ±  0.11 0.20 ±  0.09 0.11 ±  0.13 0 ,5 1 ±  0.11 3.10
37819 V356 A ur 0.38 0.42 ±  0.11 0.71 ±  0.07 0.30 ±  0.12 0.53 ±  0.16 4.40
40535 2107 V474 M on 0.12 0.14 -0.06 ±  0.16 0.19 ±  0.05 0.11 ±  0.21 0.47 ±  0.13 3.50
50420 2557 V352 A ur -0.10 -0.17 -0.22 ±  0.20 0.28 ±  0.05 -0.23 ±  0.15 0.77 ±  0.15 3.80
64191 AD CMi 0.03 0.01 0.03 ±  0.16 0.03 ±  0.05 0.18 ±  0.15 0.32 ±  0.14 3.00
73857 VZ One 0.12 0.15 0.11 ±  0.18 0.14 ±  0.06 0.25 ±  0.15 0.85 ±  0.23 3.80
152830 6290 V644 Her 0.18 0.00 ±  0.11 -0.02 ±  0.06 0.01 ±  0.10 0.02 ±  0.08 3.20
V1162 Ori 0.10 0.11 0.06 ±  0.22 0.30 ±  0.20 -0.36 ±  0.11 0.12 ±  0.13 4.40
EH Lib -0.20 -0.30 0.02 ±  0.18 0.04 ±  0.13 0.09 ±  0.25 -0.14 ±  0.13 1.70
T abla  6.3: V alores de abundancia  p a ra  el conjunto  de es tre llas  no variables
I d e n i i f ic a c io n  
HD HR
[M/H]
(B90)
[M/H]
(S93)
[Fe/H] [Fe n/H] [Ca/H] [O I/H ] M icrot. 
km  8“ ^
6397 308 -0.10 -0.47 ±  0.13 -0.48 ±  0.07 -0.79 ±  0.12 1.50
11257 534 -0.17 -0.27 -0.27 ±  0.09 -0.32 ±  0.04 -0.22 ±  0.12 1.17 ±  0.09 2.50
15385 723 0.25 0.41 0.47 ±  0.22 0.63 ±  0.10 0.22 ±  0.18 -0.05 ±  0.08 3.0
16647 783 -0.08 -0.16 ±  0.09 -0.30 ±  0.11 -0.26 ±  0.11 -0.24 ±  0.10 3.30
23230 1135 0.21 0.02 ±  0.19 0.68 ±  0.13 -0.20 ±  0.15 1.21 ±  0.20 4.40
217754 8765 0.15 0.21 0.35 ±  0.18 0.50 ±  0.05 0.25 ±  0.16 0.60 ±  0.15 2.50
218470 8805 -0.03 -0.01 ±  0.09 -0.01 ±  0.08 -0.21 ±  0.13 0.00 ±  0.15 2.00
219487 8845 -0.08 0.03 ± 0 .1 1 0.06 ±  0.07 0.26 ±  0.25 0.11 ±  0.24 2.30
220242 8888 0.00 ±  0.09 0.08 ±  0.06 -0.01 ±  0.12 1.33 ±  0.20 2.30
Para las calibraciones fotometricas de Berthet (1990b) (B90) y Smalley (1993) (893) los autores 
calculan unos errores de ±  0.138 dex. y ±  0.09 dex. respectivamente.
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6.5  A nalisis  de los resu ltados
En primer lugar, se compararon los valores de [Fe/H] con los valores de [Me/H] 
obtenidos mediante las dos calibraciones fotometricas citadas con anterioridad: Berthet 
(1990b) y Smalley (1993). El resultado de la comparacion se muestra en la Figura 
6.4. En la comparacion con Smalley (1993) se ha utilizado un numéro menor de 
puntos debido a que esta calibracion es valida en un intervalo de temperaturas mâs 
reducido que Berthet (1990b), si bien esta no es vâlida para [Me/H] > 0.383. Se 
observa que la calibracion de Smalley (1993) proporciona resultados mâs fiables que 
los de Berthet (1990b) donde la relaciôn lineal no estâ clara. El motivo puede radicar 
en que, mientras Smalley (1993) calculé la calibracién del indice 6 m i basândose en 
un anâîisis espectroscépico de abundancias realizado por él mismo, Berthet (1990b) 
relacioné el indice 8 m i con védores de [Fe/H] obtenidos a partir de distintas fuentes 
de la bibliografïa, lo que se traduce en un conjunto inhomogéneo de valores de [Fe/H] 
con la correspondiente dispersién en los resultados.
Igualmente, en la Tabla 6.4 se comparan las abundancias de [Fe I/H] y [Ca I/H] 
con valores obtenidos de la bibliografïa encontrando similitud excepto para GN And 
para la que los valores son sistemâticamente menores. En la Tabla 6.5 se muestra 
la media de las diferencias entre los valores de metalicidad de este trabajo y los 
obtenidos a partir de Smalley (1993) y de valores de la bibliografïa calculados uti­
lizando espectroscopïa. Se observa que los valores de [Fe/H] y [Ca/H] calculados 
son Hgeramente mayores que los obtenidos de otras fuentes. En principio, se pensé 
en la posible existencia de inhomogeneidades en los modelos de Kurucz (1979a) uti­
lizados. Para comprobar esto, se han represent ado en la Figura 6.5 los valores de 
las diferencias en funcién de la temperatura, sin encontrar ninguna tendencia sig- 
nificativa sino solamente la componente aleatoria de los errores. El motivo de la 
diferencia sistemâtica encontrada en los valores de [Fe/H] y [Ca/H] parece residir 
en el hecho de que si bien se ha fijado T^ff — 6500 K para el câlculo de valores 
log g f  y el valor de T^ff calculado para el espectro de Procyon promedio utilizando 
H/? es T^ff = 6600 K. Esto impli ca que toda nuestra red de modelos se encuentra 
desplazada 100 K. Al considerar una temperatura mayor, la anchura équivalente 
serâ menor, el valor de log g f  también serâ menor y, por tanto, las abundancias 
calculadas mayores. Analizando el comportamiento de lïneas sintéticas generadas
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mediante los modelos de Kurucz (1979a) se dedujo que, en el rango de tem perat­
uras entre 6500 K y 8500 K, las Imeas de Fe I son sensibles a la tem peratura (una 
variacion de 100 K produce una variacion en el valor de la abundancia de % 0.06 
dex.) y prâcticamente insensibles a cambios de la gravedad. Por otro lado, el factor 
utilizado por Steffen (1985) para corregir de luz difusa el espectro del Atlas de Pro­
cyon (Griffin y Griffin, 1979) se ha puesto en tela de juicio por otro autores. Asi, por 
ejemplo, Kato y Sadakane (1982), en su estudio de abundancias de tierras raras en 
Procyon, Uegaron a la conclusion de que no es necesario realizar ninguna correccion 
de luz difusa. Puesto que la mayorfa de las Imeas de Fe I son débiles, la variacion 
en abundancia es proporcional a la variacion en EW, por lo que, si este factor no es 
necesario, estamos sobreestimando el valor de la abundancia % 0.4 dex. Asi pues, 
para obtener valores absolutos, se deberâ efectuar una correccion de punto cero en 
el valor de las abundancias calculadas, correccion que se estima en 0.1 dex.
Al contrario de lo que ocurre con las Imeas de Fe I, las Hneas de Fe II se mues­
tran insensibles a variaciones de la temperatura (una variacion de 100 K produce 
una variacion en la abundancia de < 0.01 dex.) pero sensibles a cambios en log g. 
Asi pues, habiendo determinado previameute el valor de la temperatura, el cociente 
[Fe I/Fe II] défini do como [Fe I/Fe II] =  [Fe I/H] -  [Fe II/H] se puede considerar 
como un indicador de la gravedad. Para comprobar esto, se han represent ado los 
valores de [Fe I / F e  II] para el conjunto de estrellas dado en las Tablas 6.2 y 6.3 
frente al valor de log g calculado mediante la calibracion de Moon y Dworetsky
(1985) (MD85) (Figura 6 .6). Se observa que, a pesar de los errores asociados a [Fe 
I/Fe II] se puede establecer una relaciôn lineal. El motivo de elegir la calibracion 
MD85 se debe a que es la que proporciona valores mâs precisos cuando se comparan 
con Andersen (1991)
Andersen (1991) calculé valores de la masa y el radio para estrellas binarias en 
la Secuencia Principal de tipos espectrales 08-M l. El error medio en los valores de 
log g determinados es de 0.015 dex., esto es, un orden de magnitud mayor que las 
mejores determinaciones espectroscépicas o fotométricas. Por tanto, este conjunto 
de estrellas constituye una excelente referencia con la que compar ar los valores de 
la gravedad obtenidos a partir de las calibraciones fotémetricas utiHzadas en el 
Capitulo V. Aunque solamente se conocen los valores fotométricos en el sistema de 
Strômgren para 8 de las estrellas de tipos espectrales A-F de Andersen (1991), esta
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pequena muestra parece indicar que es la calibracion de Moon y Dworetsky (1985) la 
que mejores resultados proporciona. Aunque la disposicion de las bandas uvby hace 
que el indice Ci sea prâcticamente independiente de la metalicidad (Golay, 1974), 
Dworetsky y Moon (1986) sugirieron que es necesario anadir un término corrector 
debido a metalicidad. Posteriormente, Guthrie (1987) introdujo un nuevo término 
debido a rotacion, quedando finalmente la expresion de 8 ci como
8 c[ = 8 ci -  1.28mo -  1.1 x 10"®(VsinO^ (6.16)
donde serâ el indice a utilizar en la red de MD85 para el câlculo de log g.
Tabla 6.4: Comparacion de los valores de [Fe I /H ], [Ca I /H ] calculados 
con valores de la bibliografïa determ inados espectroscopicam ente
Identiilc& âon [Fe/H] (calc.) [Fe/H] (b ib .) [C a/H ] (calc.) [Ca/H ] (bib.)
HD H R GCVS
2628 114 GN A nd 0.21 ±  0.11 -0.25(1); -0.2(2) 0.20 ±  0.15 0.0 (2)
27628 1368 V775 T au 0.35 ±  0.10 0.2 ±  0.06 (2) -0.45 ±  0.09 -0.45 ±  0.06 (2)
33959 1706 KW  Aux 0.12 ±  0.11 0.0 (2) 0.11 ±  0.13 0. (2)
11257 534 -0.27 ±  0.09 -0.29 ±  0.13 (3); -0.32 ±  0.11 (4);-0 .40  ±  0.10 (5)
23230 1135 0.02 ±  0.19 -0.05 ±  0.25 (6)
217754 8765 0.35 ±  0.18 0.06 ±  0.09 (7)
218470 8805 -0.01 ±  0.09 -0.13 (8); -0.17 ±  0.08 (4)
(1) Hauck, 1986 
(3) Boesgaard et a/.(1988) 
(5) Nissen (1981)
(7) North et aZ.(1994)
(2) Burkhart et a/.(1991) 
(4) Boesgaard et a/.(1990) 
(6) Eggen et a/.(1991) 
(8) Lambert et o/.(1991)
6.5.1 Abundancias de oxigeno
El oxigeno es, después del hidrogeno y el helio, el elemento mâs abundante 
en las estrellas y como tal juega un papel fundamental en la generacion de energia 
y en las opacidades del interior estelar. Asi, por ejemplo, la determinacion de la 
edad de una estrella comparando modelos evolutivos con los colores y luminosidades
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Figura 0.4
Comparacion entre los valores [Fe/H] calculados espectroscopicamente y los valores de 
metalicidad ([Me/H]) obtenidos mediante las calibraciones fotometricas de Berthet (1990b) 
(Panel superior) y Smalley (1993) (Panel inferior). En ambos casos, se ha representado 
igualmente la recta [Fe/H] = [Me/H].
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Figura 6.5
Relaciôn entre la temperatura efectiva y la diferencia en [Fe/H] entre los valores calculados 
a partir de los espectros de McDonald y los obtenidos a partir de la calibracion fotométrica 
de SmaHey (1993) y de valores de la bibliografïa. Los cuadrados representan estrellas no 
variables  ^los asteriscos estrellas 6  Scuti de baja amplitud y los circulos estrellas 6  Scuti de 
gran amplitud. Los triàngulos representan valores de [Fe/H] obtenidos en la bibliografïa. 
En parte superior izquierda se représenta una barra de error promedio.
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Relaciôn entre las abundancias de [Fe I/Fe II] calculadas y el valor de log g determinado 
a partir de la calibracion de Moon y Dworetsky (1985). Se ha determinado, igualmente, 
la recta de regresion lineal correspondiente a los datos sin tener en cuenta los errores 
asociados. Una barra de error promedio de los valores [Fe I/Fe H] se muestra en la parte 
superior izquierda.
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T abla 6.5: V alores de ab u n d an c ia  calcu lados p a ra  es tre llas  6  Scuti y  SX  
Phe
Ident. Valor medio Desv. estand.
Fe/H -S(93) 0.06 0.15
Fe/H -biblio. 0.16 0.14
Ca/H -biblio. 0.10 0.10
Fe/H- Fe II/H -0.07 0.10
observados depende de la abundancia inicial de oxigeno (VandenBerg, 1992). Igual­
mente, el oxigeno es un elemento clave para el estudio de la nucleosmtesis estelar y 
de la evolucion galâctica: la presencia de oxigeno en el medio interestelar es debida a 
estrellas m asi vas (Af > 10 Af©) que evolucionan y explot an como supernovas de tipo 
II en una relativamente cor ta escala de tiempo (r  < 2 • 10  ^ anos). Por el contario, 
la abundancia de hierro interestelar es el resultado de la evolucion de estrellas de 
masas intermedias que explot an como supernovas de tipo la  en escalas de tiempo 
r  > 10® -10® Einos. For tanto, la relaciôn entre las abundancias de oxigeno y hierro 
proporcionan informacion acerca de las tasas de formacion estelar y las escalas de 
tiempo de la evolucion galâctica (Gilmore et o/., 1989; Wheeler et a l, 1989).
Las abundancias de oxigeno se han estudiado poco debido a que sus Hneas mâs 
intensas se encuentran fuera de la parte azul del espectro, que ha si do la utilizada 
tradicionalmente en espectroscopïa fotogrâfica de alta dispersion. Asi, por ejemplo, 
las Hneas mâs intensas de 0  I se encuentran situadas en el ultravioleta (triplete a 
A1304 Â )  y  en el infrarrojo (triplete a A 7773 A ) .  En este trabajo se ha utilizado 
este ultimo (triplete de O I a  A7771.9436 A ,  A7774.1665 À  y  A7775.3884 A )  para 
determinar la abundancias de oxigeno. No obstante, se observa en las Tablas 6.2 y 
6.3 que los valores de [0 I/H] calculados present an una gran dispersion, por lo que 
es necesario realizar un anâîisis mâs detallado de la naturaleza del triplete de O I 
considerado.
Merril (1925), estudiando el espectro de a  Cyg, fue el primero en destacar 
la gran intensidad del triplete a A7773 À. Posteriormente, Keenan y Hynek (1950)
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encontraron una relaciôn entre la anchura équivalente de este triplete y la luminosi­
dad, convirtiéndose des de entonces en un indicador de luminosidad muy utilizado, 
especialmente para tipos espectrales posteriores a AO donde otros indicadores, como 
H j,  no son utiles. La sensibilidad de este triplete a la luminosidad es la consecuen­
cia de su formacion en un nivel metaestable (de hecho, las Imeas de este triplete 
se producen en la transicion del nivel metaestable Ss^S^ al nivel 3p®P3,2,i) con un 
relativamente largo tiempo de vida en ausencia de de-excitacion colisional, tal y 
como ocurre en estrellas de baja gravedad como las supergigantes (Faraggiana et 
ai, 1988). Estos autores, representando la EW del triplete de oxigeno frente al tipo 
espectral, argument aron que si bien existe una clara distincion entre la clase I y el 
resto de las clases de luminosidad, esta distincion no es tan clara entre las clases 
III, IV y V como Keenan y Hynek (1950) postularon. No obstante, estos autores 
utilizaron datos procedentes de distintas fuentes, todas ellas antiguas (la referencia 
mâs moderna es Thomas et a i, 1979). Esto les obligé a considerar el triplete como 
una sola linea puesto que la resolucion espectral no era suficiente para poder separar 
las distintas Hneas, asumiendo un error en las medidats de anchura équivalente mayor 
o igual que el 10% en todos los casos.
En nuestro trabajo hemos repetido los câlculos de Faraggiana et a i (1988) a 
partir de las observaciones de McDonald. En la Figura 6.7 se han representado la 
abundancia de oxigeno y la anchura équivalente del triplete de O I frente indicadores 
de luminosidad como son [Fe I/Fe II] o el valor de la gravedad calculado mediante la 
calibracion de MD85. Se puede observar claramente que existe una relaciôn entre la 
luminosidad y la EW del triplete de O I, que Faraggiana et o/.(1988) no encontraron 
debido a la baja calidad de sus datos. El hecho de que la EW del triplete dependa 
del valor de log g permite explicar, al menos en parte, los valores anomales de 
abundancia que habiamos obtenido (Tablas 6.2 y 6.3): puesto que todo nuestro 
anâîisis de abundancias se basa en considerar modelos con distintos valores de Tg/f 
y [M/H] fijando un valor de log g =  4.0 y puesto que la EW del triplete aumenta a 
medida que la gravedad disminuye, los valores mayores de [0 I/H] se obtendrân para 
aquellas estrellas con log g menor. Esta hipotesis aparece demostrada en la Figura 
6.7 considerando HR 1135, V352 Aur, VZ Cnc y HR 8805: se observa que, a medida 
que el valor de log g es menor, el valor de [0/H] es mayor. Igualmente, la dispersion 
existente en los valores de abundancia calculados se expHca por la dependencia de
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la EW con la gravedad; asi, por ejemplo, dos estrellas (HR 783 y V352 Aur) cuyas 
temperaturas difieren solamente en 200 K, present an una diferencia de casi 400 mÂ 
en anchura équivalente lo que se traduce en valores de [0/H] = -0.24 y [0/H] =  0.77 
respectivamente.
Por otro lado, una de las principales peculiaridades del triplete es la discrepancia 
existente entre los valores de abundancia calculados cuando se comparan con los 
derivados utilizando otras Ifneas de O I. Baschek et al. (1977) sugirieron que un 
analisis NLTE es suficiente para eliminar las discrepancias entre las abundancias 
derivadas mediante el triplete y las abundancias derivadas mediante otras Hneas 
como A6456 Â, A6158 A ,  6 A3947 A .  Por el contrario, un analisis LTE implica 
la necesidad de utilizar grandes valores de microturbulencia  para homogeneizar las 
abundancias calculadas mediante las distintas Hneas. Asi, por ejemplo, Osmer (1972) 
se vio forzado a introducir el concepto de microturbulencia supersonica para homo­
geneizar sus valores de abundancia.
Garcia Lopez et al. (1993) determinaron las abundancias de oxigeno de 50 
estreUas de tipo espectral F pertenecientes a la Secuencia Principal utiUzando el 
triplete O I A7773 A  con un modelo de atmosferas bajo la hipotesis de NLTE. Estos 
autores confirman nuevamente las diferencias significativas observadas en las abun­
dancias suponiendo LTE o NLTE. Clegg et al. (1981) en su analisis de abundancias 
de C, N, O para 20 estreUas F y G de la Secuencia Principal encontraron igualmente 
que las abundancias derivadas a partir del triplete O I A7773 A  son sistemâticamente 
mayores que las derivadas de otras Hneas de O I como A6158 A ,  A6300 A ,  A9260 
A ,  A9262 A  6 A9266 A .  Basândose en los modelos de Baschek et al. (1977), estos 
autores observaron que aunque el triplete de O I es mâs débil en estreUas F que en 
estreUas A, los efectos NLTE son todavfa significativos, mientras que en estreUas de 
tipo solar o mâs frf as las abundancias de oxigeno derivadas del triplete o a partir 
de otras Hneas coinciden. Este ultimo argumento concuerda con los estudios de 
Sneden et al. (1979) quienes obtuvieron abundancias de oxigeno similares utiUzando 
modelos LTE y NLTE sobre estreUas de tipo solar.
Nissen et al. (1992) estudiaron las abundancias de oxfgeno para 23 estreUas 
de tipos espectrales F y G en la Secuencia Principal proponiendo otra hipotesis, 
distinta a la de efectos NLTE, para las diferencias sistemâticas que encuentran entre 
las abundancias derivadas a partir del triplete 0  I A7773 A  y la Hnea prohibida [0 I] a
208 Capitulo 6
A = 6300 Â. Estos autores apuntan que las Imeas del triplete dependen fuertemente 
de la temperatura efectiva adoptada (Nissen, 1991), por lo que su intensidad puede 
verse afectada por inhomogeneidades en la temperatura de las atmosfereis estelares 
(producidas, por ejemplo, por conveccion) que no se tienen en cuenta en los modelos 
de atmosferas. Kiselman (1991) sugirio la misma hipotesis. Este autor, utilizando un 
modelo NLTE encontre que para estrellas de tipo solar la correccion NLTE tiene una 
influencia prâcticamente nula sobre las Imeas del triplete. Por el contrario, las hneas 
prohibidas a 6300 Â y 6363 Â son muy poco sensibles a efectos NLTE y a variaciones 
de la temperatura. Ademâs, para estrellas con temperaturas inferiores a 7000 K, casi 
todos los âtomos de oxfgeno se encuentran en los niveles de energfa correspondientes 
a las Ifneas prohibidas, por lo que estas Ifneas proporcionarân valores precisos de la 
abundancia de oxfgeno. Sin embargo, estas Ifneas son demasiado débiles para ser 
medidas en los espectros de McDonald no pudiendo ser, por tanto, utiHzadas.
Un método alternativo se sugiere en Faraggiana et a l (1988): estos autores 
comparan las anchuras équivalentes del triplete para distintos valores de Tg//, ^mic 
y log g obtenidas utilizando los modelos de Kurucz (1979a) y los modelos NLTE 
de Johnson et al. (1974) y Bas check et al. (1977) estableciendo distintos factores 
correctores dependiendo del valor de los très paràmetros anteriormente citados.
Por tanto, se deduce que un método adecuado de determinacion de abundan­
cias de O I consistirâ en, una vez conocida la temperatura, determinar el valor de 
log g (utilizando el indicador [Fe I/Fe II], por ejemplo) y con estos dos paràmetros 
construir un conjunto de modelos sintéticos para diferentes valores de metalicidad.
Tal y como se vio el cociente [Ca/Fe] se puede considerar como indicador de la 
difusion. Con vistas a estudiar si las abundancias de oxfgeno estân afectadas por el 
mismo fenomeno, se han comparado en la Figura 6.8 los cocientes [0 I/Fe II] (que, 
como dijimos anteriormente, son bastante insensibles a las variaciones de log g y 
Te//) y [Ca/Fe]. Se observa que en el rango —0.2 < [Cn/Fe] < 0.2, donde se supone 
una abundancia solar, existe una importante variacion en [0 I/Fe II]. Puesto que la 
temperatura se conoce con precision y el efecto de la gravedad se ha eliminado, en 
principio, gracias al fndice [O I/Fe II], en caso de que el oxfgeno fuese afectado por 
difusion, este efecto deberfa ser visible. No obstante, cuando se esperarfa encontrar 
valores cercanos a la abundancia solar para —0.2 < [Ca/Fe] < 0.2, la Figura 6.8 
muestra una enorme dispersion. Un resultado similar se obtiene de la Figura 6.9
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en la que a un rango de valores de abundancias de Fe I normales le corresponde un 
rango de abundancias de 0  I con una gran dispersion. Se deduce, pues, que no es 
posible determinar si existe un efecto de difusion sobre 0  I a partir de los datos 
disponibles.
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Figura 0.7
Dependencia del triplete de oxigeno 0  I A7773 Â con la luminosidad. En el Panel superior 
se muestra la relaciôn entre la abundancia de 0  I y el indicador de gravedad [Fe I/Fe U]. En 
la parte superior izquierda se muestra una barra de error promedio. Como comparacion, 
en el Panel inferior se relaciona la anchura équivalente con el valor de gravedad calculado 
a partir de la calibracion de MD85. En ambos casos, la relaciôn con la luminosidad se 
muestra claramente.
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Figura 6.8
Relaciôn entre la abundancias de oxigeno y calcio respecto al hierro. se observa que los 
valores de [0/Fe] presentan una gran dispersion para un conjunto de valores de [Ca/Fe] 
cercanos a la metalicidad solar (± 0.2 dex.). Los cuadrados representan estreUas no 
variables, los asteriscos, estreUas 6  Scuti de baja amplitud, y los circulos, estreUas 6  Scuti de 
gran amplitud. En la parte superior derecha se muestran unas barras de error ’’promedio” 
para todas las observaciones.
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Figura 6.9
Relaciôn entre la abundancia de hierro, derivada a partir de las Imeas de Fe I y el cociente 
[0  I/Fe II]. A semejanza de lo mostrado en la Figura anterior, a un rango pequeno de 
abundancias de [Fe/H] le corresponden valores de [0  1/ H] con una gran dispersion. El 
criterio de simbolos ha sido el mismo que en 3.8.
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C onclusiones
Se han analizado los espectros de 68 estrellas 8  Scuti y de 43 estrellas no 
variables de tipos espectrales A y F obtenidos en diferentes campanas a lo largo 
de 4 ahos de observacion (1990-1994) en dos observatorios diferentes (La Palma y 
McDonald). Los espectrografos utilizados en La Palma son de rendija plana mientras 
que el usado en McDonald es de tipo echelle. Los procedimientos de reduccion 
propios de cada instrumento se explican en el Capitulo II. Los espectros de La 
Palma presentan una menor resolucion que los de McDonald (0.37 Â /pixel a H/9 
A4682 A y 0.06 A/ pixel a H a  A6562 A, respectivamente) pero una mejor relaciôn 
senal-ruido (S /R  ~  140-160 y S/R  «  80-100, respectivamente)
Tras los primeros estudios, se observé que la resolucion de los espectros de La 
Palma no era suficiente para realizar un analisis detallado de abundancias, una de 
las partes mâs interesantes de este trabajo. Dos fueron las principales fuentes de 
ensancbamiento. En primer lugar, el perfil instrumental, que contribuia por igual 
para todos los espectros y, en segundo lugar, el perfil de rotacion, mâs importante a 
velocidades altas. Estos efectos fueron mucho menores en los espectros de McDonald 
ya que ademâs de ser la resolucion 6 veces mayor, correspondfan solamente a estrellas 
con bajas velocidades de rotacion.
En un intento de solucionar o, al menos, minimizar este problema, se comenzo 
un estudio de distintas técnicas de deconvolucion aplicadas a la espectroscopïa. Se 
consider aron en primer lugar los métodos tradicionales (Van Citter, 1930) con la 
idea de entender la naturaleza de los algoritmos de deconvolucion, realizando pos­
teriormente un analisis mâs detallado de los métodos actuales (Jansson, 1984). Se
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realizaron diferentes pruebas sobre espectros sintéticos con idea de encontrar la 
funcion y el factor de relajacion optimos en nuestro caso. Se demostro igualmente 
que la efectividad de los algoritmos venia condicionada por la forma del perfil de en­
sancbamiento, por la anchura a media altura del mismo y por la relaciôn senal-ruido 
del espectro. Ann cuando estas técnicas de deconvolucion no fueron finalmente uti- 
lizadas al realizar posteriormente observaciones en McDonald con una resolucion 
6 veces mejor, quedo demostrado que dichas técnicas de deconvolucion son per­
fect amente utilizables en espectros con una buena relaciôn senal-ruido y con una 
moderada resolucion como corresponde a las observaciones de La Palma.
En los siguientes capftulos se calcularon valores de rotacion, temperaturas 
efectivas y metalicidades para las estrellas observadas. En todos ellos se siguio una 
Ifnea de investigacion semej ante, consistente en analizar diverses métodos encontra- 
dos en la bibliografïa, estudiar su aplicabilidad a nuestro caso concrete, seleccionar el 
método mâs adecuado y comparar los resultados obtenidos con valores procedentes 
ya publicados.
Se seleccionaron tres métodos para el câlculo de las velocidades de rotacion: 
Sletteback (1975), Tonry y Davis (1979) y Gray (1992f). Se escogio éste ultimo 
ya que es el unico que no necesita una calibracion con un conjunto de veloci­
dades previ amente conocidas. Igualmente, en el capitulo de temperaturas, tras 
una descripcion de los distintos métodos, se analizaron los resultados obtenidos a 
partir de calibraciones fotométricas y a partir de lïnects de la serie de Baimer (Ha 
y H/?). Estas comparaciones permitieron descubrir errores sistemâticos en alguna 
de las calibraciones fotométricas utilizadas y aconsejar cual de ellas proporcionaba 
valores mâs realistas. Igualmente, nuestro anâîisis sirvio para reforzar la hipotesis, 
planteada por diversos autores en los ultimos ahos, de la existencia de un error 
sistemâtico en la calibracion de Lester, Gray y Kurucz (1986).
La parte final del trabajo se dedico al câlculo de abundancias. Previo a la 
determinacion de las mismas y debido a la fait a de un conjuto extenso, preciso y 
homogéneo de valores del parâmetro fuerza del oscilador^ se desarroUo un método 
para su câlculo basado en el Atlas fotométrico de Procyon (Griffin y Griffin, 1979). 
Una vez conocidos los valores log g f ,  se Uevo a cabo el câlculo de abundancias 
de hierro, calcio y oxfgeno. Al igual que ocurrio en el capitulo de temperaturas, 
los valores calculados de abundancias sirvieron para estudiar dos calibraciones fo-
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tométricas (Berthet, 1990b; Smalley, 1993), encontrando que la segunda de ellas 
proporcionaba valores mâs precisos. Especialmente interesante fue la determinacion 
de las abundancias de oxigeno: mientras que los valores de abundancia de hierro y 
calcio eran similares a los de la bibliograûa, los valores obtenidos de oxigeno mostra- 
ban una gran dispersion. Se encontraron dos causas para tal dispersion: por un lado, 
la importante dependencia con la luminosidad del triplete de oxigeno estudiado, por 
otro lado, la posible influencia de efectos NLTE sobre dicho triplete. Finalmente, se 
indicé un método para obtener valores de abundancias de 0  I realistas.
El objetivo de este trabajo, tras establecer un conjunto homogéneo y extenso 
de paràmetros fîsicos de estrellas S Scuti, consistié en analizarlos y obtener rela- 
ciones entre ellos y los paràmetros de pulsacién de una estrella. En las Figuras 7.1 
a 7.4 se muestran las relaciones existentes entre la amplitud de la pulsacién con la 
velocidad de rotacién proyectada (u sini), la temperatura, la gravedad y la abun­
dancia metâlica respectivamente. De todas ellas, la relacién mâs clara se muestra 
en la Figura 7.1 y es la base de una posible explicacién de uno de los principales 
problemas relacionados con las estrellas 6  Scuti, como es el gran rango de ampli­
tudes de pulsacién observado: desde O.’^ S hasta menos de O.’^ Ol. Para explicar este 
fenémeno, se han planteado distintos mecanismos. Dziembowski (1980) sugirié que, 
en las estrellas con amplitudes pequenas, la energia de pulsacién se reparte entre 
los diversos modos mediante lo que el autor denomina acoplamiento no lineal de 
modos. Este es un argumento interesante puesto que las estrellas con grandes am­
plitudes solamente pulsan en uno o dos modos radiales, por lo que el mecanismo 
de acoplamiento no séria posible. Del mismo modo, la mayoria de las estrellas de 
baja amplitud se caracterizan por present ar un complicado espectro frecuencial que, 
en ocasiones, incluye modos de pulsacién no radiales. No obstante, este mecanismo 
no expli ca la existencia de estrellas 8  Scuti que presentan pulsacién radial y bajas 
amplitudes (p.e., 28 And, 44 Tau y p Pup (Breger, 1982)).
Un segundo mecanismo se basa en la relacién observada en la Figura 7.1 entre 
las amplitudes y las velocidades de rotacién calculadas: se deduce que estrellas 
con grandes amplitudes presentan bajas velocidades de rotacién. El reciproco no 
es cierto puesto que es posible encontrar estrellas con bajas amplitudes tanto con 
bajas como con altas velocidades de rotacién. Son dos las fuentes de error a tener en 
cuenta en la Figura 7.1. Por un lado, los errores asociados al câlculo de vs in i y por
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otro lado el criterio de eleccion del valor de la amplitud, segun se defina esta como 
la correspondiente al modo de pulsacion mas excitado o como el valor medio de la 
amplitud de la curva de luz. Cou circulos senalamos aquellas velocidades calculadas 
a partir de espectros de McDonald. Puesto que el limite inferior de v sin i en los 
espectros de La Palma se encuentra, aproximadamente, en vs in i  =  30 km s“ ,^ la 
Figura 7.1 parece indicar que la dispersion en velocidades para estrellas de alta 
amplitud (definiendo alta amplitud como A F  > 0 .01) puede reducirse, limitândose 
el intervalo de velocidades para estas estrellas al comprendido entre 0 y 25 km s~^.
Danziger y Faber (1972) ya postularon la idea de que las estrellas de alta am­
plitud presentaban velocidades de rotacion bajas. No obstante, el reducido numéro 
de datos con los que trabajaban les impidio Uegar a ninguna conclusion. Breger 
(1982) estudio la posibilidad de que las estrellas con bajas amplitudes y bajas ve­
locidades de rotacion fueran taies que su eje de rotacion fuera perpendicular a la 
Imea de vision y, por tanto, tuvieran un valor pequeno de v sin i aun cuando v fuera 
grande. No obstante, este autor rechazo dicha hipotesis al no ser capaz de reproducir 
la distribucion observada de las estrellas de baja amplitud mediante distribuciones 
aleatorias de los ejes de rotacion en el espacio.
McNamara (1985) planted otra hipotesis para expbcar la naturaleza de las es­
trellas de alta amplitud. Segun este autor, podrian represent ar est ados evolucionados 
de las estrellas Api las estrellas Ap poseen velocidades de rotacion mucho menores 
que las estrellas A ’’normales” de la misma temperatura. A lo largo de su evolucion 
el campo magnético puede ejercer un efecto de frenado, reduciendo la velocidad 
de rotacion. Este efecto de frenado débilita igualmente el campo magnético de tal 
forma que cuando la estreUa se convierte en una 6  Scuti de gran amplitud, las carac- 
teristicas magnéticas de la estrella h an desaparecido y su velocidad de rotacion ha 
quedado reducida a valores proximos a cero.
De la Figura 7.1 se deduce que el limite natural entre las estrellas 6  Scuti de 
alta y baja amplitud se situa en O’” .!. No obstante, esta Figura encierra un interro- 
gante: I como es posible que las estrellas de gran amplitud aparezcan precisamente 
a velocidades de rotacion bajas donde juegan un papel importante los mecanis- 
mos de difusion, que inhiben la pulsacion? Una posible explicacion podria radicar 
en el fenomeno blue straggler: puesto que se supone que las estrellas variables de 
Poblacion II de gran amplitud (SX  Phe) son blue stragglers variables, se podria pen-
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sar, del mismo modo, que las estrellas de Poblacion I de gran amplitud pertenecerian 
al mismo grupo. Puesto que la hipotesis de transferencia de masa hasta Uegar a un 
estado final de coalescencia es, quizas, la mas aceptada para explicar la naturaleza 
de las blue stragglers, podemos suponer, en principio, que este fenomeno debe pro- 
ducirse indistintamente tanto en estreUas de Poblacion I como de Poblacion II. Igual­
mente, el proceso de coalescencia podria dar lugar, por un lado, a una disminucion 
de la velocidad de rotacion de la estrella résultante y, por otro lado, a una mezcla 
en el material estelar que impediria la aparicion de difusion.
En el resto de las Figuras citadas (7.2 a 7.4), la relacion entre la amplitud 
de pulsacion y los parametros fisicos citados no se muestra tan claramente. En 
la Figura 7.4 se representan las abundancias de [Ca/Fe] frente a la amplitud de 
pulsacion. Esta es una relacion especialmente interesante ya que como las estreUas 
Am se caracterizan por presentar sobreabundancias de hierro e infraabundancias 
de calcio, el cociente [Ca/Fe] sera un indicador optimo del fenomeno de difusion. 
Un ejemplo claro lo constituye V775 Tau, estreUa 6  Scuti de baja ampUtud (0.01 
mag.) y cataiogada como Am por diversos autores (Guthrie, 1987; Burkhart et al.,
1991). HR 723, por su parte, se encuentra cataiogada como estreUa Am en SIMBAD, 
aunque las abundancias calculadas ([Fe/H] =  0.47± 0.22 y [Ca/H] =  0.22 ±  0.18) no 
concuerdan con dicha clasificacion. Igualmente, HR 1135 présenta un valor [Ca/Fe] 
menor que el que le corresponderia a una estreUa con abundancia solar. En principio, 
se podria pensar en catalogar a esta estreUa como 6  Delphini pero las abundancias 
calculadas ([Fe/H] =  0.02 ±  0.19 y [Ca/H]=-0.20 ±  0.13) no se corresponden con 
la défini cion tipica de una estreUa 8  Delphini (sobreabundancia de hierro y valores 
normales de calcio). Un caso pecuUar lo constituye la estreUa V I162 Ori cataiogada 
como 6  Scuti de gran ampUtud y que présenta un valor de [Ca/Fe] =-0.42. En un 
primer momento se intenté comparar este result ado con anteriores determinaciones 
publicadas en la bibUografïa, no encontrândose ninguna referencia sobre analisis de 
abundancia para esta estreUa. Si bien el conjunto de Hneas para la determinacion 
de abundancias es reducido tanto para el hierro como para el calcio, en ambos casos 
se han encontrado Hneas de perfiles bien definidos (Fe I A6411 Â y Ca I A6439 A) 
que indican que los valores de [Fe/H] y [Ca/H] son adecuados. Del mismo modo, 
las 6 Hneas de Fe I seleccionadas son suficientes para proporcionar un valor precise 
de la microturbulencia. De hecho, el valor de [Fe/H] =  0.06 ±  0.020 es muy similar
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a los calculados a partir de las calibraciones de Berthet (1990b) y Smalley (1993), 
aunque la variacion de este indice a lo largo del ci cio de pulsacion de las estrellas SX 
Phe y 8  Scuti de gran amplitud (Rodriguez et a l. 1991) desaconsejan el uso de estas 
calibraciones para V llQ 20ri (A V =  0.18 mag). Esta estrella fue observada en dos 
ocasiones mas en las campanas de McDonald. No obstante, la mala calidad de las 
mismas imposibilitaron la realizacion de cualquier analisis. Es necesario, por tanto, 
nuevas observaciones de V11620ri para determinar con exactitud la composicion 
quimica de esta estrella.
En la Figura 7.3 se muestra la relacion entre el valor de la gravedad para los 
diferentes tipos de estrellas (no variables, 8  Scuti de baja amplitud y 8  Scuti de gran 
amplitud) con la amplitud de la pulsacion. Dos han si do los indicadores de gravedad 
considerados: [Fe I/Fe II] y log g determinado mediante la calibracion de MD85. 
En ambos casos se observa que no existe una relacion claramente definida.
Esta Figura, junto con la 7.2, no muestra la tendencia senalada por algunos 
autores (p.e., Breger, 1982), segun los cuales las estrellas de gran amplitud tienden a 
ocupar en el diagrama H -R  posiciones con menores valores de gravedad y que 
las ocupadas por las estrellas de baja amplitud. No obstante, es necesario realizar un 
analisis estadistico mas profundo para poder comparar las distribuciones de ambas 
muestras y poder confront ar dicha hipotesis.
Finalmente, podemos distinguir dos clases de proyectos a realizar como con- 
tinuacion natural de este trabajo. Por un lado, aquellos que se refieren a la deter­
minacion de los parametros fisicos y, por otro lado, aquéllos en los que se relacionan 
éstos con los parametros de pulsacion. Referente a las técnicas de deconvolucion, 
séria aconsejable el estudio de nuevos algoritmos asi como el uso de distintos tipos de 
filtros en los ya estudiados con vistas a aplicarlos a espectros con una relacion serial- 
ruido menor que la estimada como limite en el Capitulo III. La generalizacion, para 
el caso de macroturbulencia, del método de Gray (1992f) en el calculo de rotacion 
y que ya fue utilizado con result ados optimos en Gray (1975) séria un estudio in­
teresante. Igualmente, séria interesante confront ar las temperaturas de la reciente 
calibracion de Balona (1994) con nuestros resultados con idea de reforzar la hipotesis 
de existencia de errores sistemàticos en la calibracion de Lester, Gray y Kurucz
(1986). Del mismo modo, la utilizacion de modelos NLTE o factores de correccion 
NLTE LTE (p.e., Faraggiana et a l, 1988) para el calculo de abundancias de 0
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I es totalmente necesario para poder estudiar, por ejemplo, el comportamiento de 
dicho elemento frente a fenomenos tales como la difusion.
Por otro lado, seria necesario realizar un calculo preciso de valores de gravedad, 
bien utilizando el indicador [Fe I/Fe II] mencionado en el Capftulo VI o bien otros 
indicadores como el triplete de O I A7773 A para poder determinar las masas de 
las estrellas estudiadas, en especial las de gran amplitud de Poblacion I y poder 
confront ar la teoria de la naturaleza blue straggler de estas estrellas con las ob­
servaciones. De igual manera y tal como se indicé anteriormente, es necesario un 
analisis estadistico en profundi dad para poder estudiar la distribucién, en funcién 
de la tem peratura y la gravedad, de las muestras de los distintos tipos de estrellas 
considerados. Actualmente, se dispone de nuevas observaciones, la mayoria estrellas 
8  Scuti de gran amplitud, obtenidas en una nueva campana Uevada a cabo en el Ob- 
servatorio de McDonald en el mes de Junio de 1994. Igualmente, otra campana esta 
prevista para el Invierno de 1994-1995. Las nuevas observaciones y sus resultados 
servirân para clarilicar las ideas apuntadas en este trabajo.
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Figura 7.1
Relacion entre la velocidad de rotacion proyectada (v sen t) y la amplitud de pulsacion. 
Los asteriscos representan las velocidades calculadas utilizando los espectros de La Palma, 
mientras que los circulos indican las velocidades calculadas utilizando los de McDonald.
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Figura 7.2
Relacion entre la temperatura efectiva calculada utilizando HyS y la amplitud de pul­
sacion para las diferentes estrellas observadas. Los cuadrados representan las estrellas no 
variables^ los asteriscos las estrellas 6  Scuti de baja amplitude los circulos las estrellas 6  
Scuti de gran amplitud y el punto negro una estrella SX Phe.
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Figura 7.3
Relacion entre el valor de la gravedad y la amplitud de pulsacion para el conjunto de 
estrellas observado. En el Panel superior se ha utilizado como indicador de gravedad 
el cociente [Fe I/Fe II] calculado en los espectros de McDonald. En la parte superior 
izquierda se muestra una barra de error promedio. Como comparacion, en el Panel inferior 
se muestréin los valores de gravedad para el conjunto de estrellas observado (La Palma y 
McDonald) utilizando la calibracion de Moon and Dworetski (1985), (MD85). El criterio 
de simbolos es el mismo que el utilizado en la Figura 7.2.
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Figura 7.4
Relacion entre la abundancia de [Ca/Fe] y la amplitud de pulsacion. Los cuadrados 
representan las estreUas no variables^ los asteriscos las estreUas 6  Scuti de baja ampli­
tud y los circulos las estreUas 6  Scuti de gran amplitud. En la parte superior izquierda se 
muestra una barra de error promedio.
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Capftulo 8 
A péndice
8.1 T ransform adas de Fourier
Las transformadas lineales, taies como las transformadas de Fourier o de Laplace, se 
utilizan normalmente en la resolucion de si stem as lineales. Mediante la utilizacion 
de las transformadas, el planteamiento del problema se modifica de tal forma que 
puede resolverse.
El analisis de Fourier fue desarroUado primeramente para la resolucion de la 
ecuacion de transferencia de calor. Fourier demostro que toda funcion /  que cumpla 
las condiciones de Dirichlet se puede expresar como suma de funciones senos y 
cosenos. Las condiciones de Dirichlet exigen que la funcion se encuentre acotada, que 
sea periodica en (—P/2 , P /2 ) y que présente un numéro finito de discontinuidades
y de valores extremes en dicho intervalo. Por tanto, segun lo anterior, si la funcion
verifica dichas condiciones se puede expresar como
00 oo
f ( t )  =  ao/2 +  cos(2xnf/P) +  6n sin(27rnf/P) (8.1)
1 1
donde
a„ =  2 /P  /  f{t)cos{2 TTnt/P)dt (8.2)
Jp/ 2
fP!2
hn =  2 /P  I f( t)sm {2 n n tlP )d t (8.3)
Jp/ 2
con n =  0 , 1 , 2 ,
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Utilizando una representacion en funcion de coeficientes complejos, /  quedana
como
/ ( O  = Cneæp[t27rn^/P] (8.4)
OO
donde
C~fi —  0.5(u,i ~ T  ‘^ ^n} 
c_n = 0.5(an -  ibn) (8.5)
Co =  ao/2
Sea una funcion F definida como
F  = Cn] n £ Z
F  = 0; para el resto de valores (8 .6 )
La funcion F valdrâ 27t/P para n = 1, 47t /P  para n = 2,.... Si P  —> oo, los valores
en los que F  no se anula tienden a estar cada vez mas proximos y, en el limite, F
sera una funcion continua y vendra definida por la siguiente expresion
'f/2 
fPl2
recibiendo el nombre de transformada de Fourier de la funcion f  y representando 
el valor de los coeficientes complejos de la serie de Fourier cuando P  oc. En 
otras palabras, si una funcion /  puede expresar se como serie de senos y cosenos con 
distintas frecuencias, amplitudes y fases, la transformada de Fourier es la funcion 
que représenta la amplitud y la fase de cada frecuencia.
La ecuacion integral que représenta la transformada de Fourier puede resol­
verse bien analiticamente o bien utilizando algoritmos numéricos. Aunque existen 
numéros as funciones cuya transformadas han sido calculadas explicitamente (p.e., 
la transformada del perfil de rotacion (Carrol, 1933a, b)), en la mayoria de los casos 
es necesario hacer uso de métodos numéricos. Se puede demostrar que el numéro de 
operaciones a realizar es proporcional al numéro de puntos de la funcion / .  Asi, por 
ejemplo, el numéro de sumas a realizar coincide con el numéro de puntos, mientras
fP!
F = f{t)exp[i2Tcnt/P]dt (8.7)
Jp/
________________________________________________________Apéndice_____ ^
que el numéro de multiplicaciones es igual ai cuadrado de dicho numéro. Cooley y 
Tukey desarrollaron un algoritmo que calcula transformadas de Fourier minimizando 
el numéro de operaciones a realizar. Este algoritmo se conoce con el nombre de trans­
formada de Fourier rdpida. De manera resumida, el algoritmo se basa en dividir la 
funcion /  en otras funciones mas pequehas. Asi, por ejemplo, una funcion con 16 
puntos necesitaria de 256 multiplicaciones, mientras que si esta funcion se sépara en 
dos funciones /  =  / i  +  /2  de 8 puntos cada una, el numéro de multiplicaciones sera 
de 64+64 =  128. La division mas pequeha se conseguirâ tomando funciones con dos 
puntos solamente. Bell (1972) estimo que el cociente entre el numéro de operaciones 
necesarias utilizando o no la transformada de Fourier rdpida es 0.46Æ/ZnÆ donde 
N  es el numéro de puntos de la funcion cuya transformada se quiere calcul ar.
Son dos las condiciones necesarias para poder aplicar la transformada de Fourier 
rdpida. Por un lado, el numéro de puntos debe ser una potencia de dos, para 
poder ir realizando las subdivisiones anteriormente mencionadas. Por otro lado, los 
datos deben estar equiespaciados. Ninguna de estas dos condiciones suponen una 
restriccion en nuestro caso. Por un lado, el numéro de puntos que definen el perfil 
de linea se ha aumentado hasta una potencia de dos (512 puntos para los espectros 
de McDonald y 128 para los de La Palma) sin mas que anadir valores del continue. 
Anadir valores es, por otro lado, aconsejable, tal y como se vio en la Seccion 4.2 para 
evitar problemas de aliasing. Por otro lado, los datos se encuentran equiespaciados, 
siendo la distan cia entre ellos igual a la resolucion espectral (~  . 0.06 Â /  pixel en los 
espectros de McDonald y 0.37 Â/ pixel en los de La Palma).
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8.2 A ju ste  de funciones
Sea t/(x, a) una funcion donde x = (zi, • • •, z„) G F ” son las variables indepen- 
dientes y a £ A C . Si A no es el espacio completo el problema se denomina 
constrenido.
Si se han realizado una serie de observaciones de un fenomeno determinado 
con i = 1, • • •, n, es posible calcular el valor de los parametros del modelo 
2/(z ,a )  que mejor se correspondu con las observaciones. Puesto que las observa­
ciones llevan asociadas un cierto error, es imposible encontrar el valor exacto de los 
parametros sino solamente calcular una estimacion de los mismos. Si los errores de 
las observaciones present an una distribucion gaussiana, la mejor estimacion de los 
parametros se consigne mediante un ajuste por mtnimos cuadrados minimizando el 
valor de la funcion la cual viene dada por
-  y(x^"\ a)Y (8.8)
i
Las cantidades
r^*^(a) =  — 2/(z^*^,a)]^ (8.9)
se denominan residuos siendo es el peso estadistico de la observacio i-ésima^ el 
cual puede venir dado, por ejemplo, por el inverso de la varianza asociada a dicha 
observacion.
Si y{x, a) depende linealmente de cada paramètre a^, el problema se denomina 
regresiôn lineal. No obstante, en el ajuste de funciones no existe dicha dependencia
lineal. Para resolver este problema es necesario introducir los conceptos de gradiente
y matriz Hessiana de la funcion (a), los cuales vienen dados por
y(a) =  2J(a )^ r(a ) (8 .10)
y
H{a) = 2 { J ( a f j { a )  + B{a)) (8.11)
donde r(a) es el vector de residuos
r(a) = ( / ( a ) ,  -, r ”^(a)) (8 .12)
y J(a)  es la matriz Jacobiana de r(a) dada por
J ( a ) i j  =  d r ^ ^ / d a i  (8.13)
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siendo B{a)
B(a) = '£r^% a)H i(a)  (8.14)
t
con Jîi(a) la matriz Hessiana de r* (a)
El método utilizado para la resolucion del problema de mmimos cuadrados 
no lineal ha sido el denominado método de Newton-Raphson (Gill et oA, 1981; Gill 
y Murray, 1978). Este método se basa en que la condicion necesaria para que la 
funcion %^(a) tenga un extremo es que sus derivadas par ci aies se anulen, esto es
/daj  — 0 (8.15)
t
para j  =  1, • • • ,p, o, de forma équivalente
J(a )^ r(a )  = 0 (8.16)
lo que lleva a un sistema de ecuaciones no-lineales que, numéricamente, se puede 
resolver utilizando el método de Newton-Raphson también conocido en el caso uni di­
mensional como método de las tangentes. El desarroUo de Taylor limitado al primer 
orden para unos valores iniciales de los parametros da lugar al siguiente sistema 
lineal
=  -J (a '') r (e * )  (8.17)
con el que se obtiene una correcion a los valores iniciales de la forma
o*+* =  a* +  7 A 0* (8.18)
siendo 7  un factor de relajacion. La eleccion del factor de relajacion es crftico puesto
que dos factores de relajacion distintos pueden dar lugar a dos soluciones distintas
o incluso uno puede converger y el otro no. La convergencia del proceso hacia la 
solucion del problema de minimizacion no-lineal se ha demostrado en aquellos casos 
en que sea localmente convexa.
En nuestro caso, el conjunto de observaciones (3/*, z*) viene dado por la longitud 
de onda y la intensidad relativa de cada uno de los puntos que definen el perfil de
la Ifnea espectral estudiada. Como funciones a ajustar se han considerado un perfil
gaussiano de paramétrés (altura maxima, anchura a media altura y posicion central) 
variables y una recta de valor constante y = 1 que define el nivel del continue 
espectral.
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